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a matéria no universo 


Martin J. Rees 


O professor Martin J. Rees nasceu no condado 
de York (Grã-Bretanha) no ano de 1942. Estu- 
dou matemáticas na Universidade de Cambridge, 
graduando-se em 1963 e obtendo o doutorado em 
1967. 

Trabalhou em Astronomia Teórica e em Cos- 
mologia em Cambridge, no Instituto Tecnológico 
da Califórnia, em Princeton e em Harvard. Foi 
professor na Universidade de Suffolk e ensina 
atualmente na de Cambridge. Seus principais 
trabalhos de investigação versam sobre temas de 
Física do Espaço, Cosmologia, Radioastronomia 
e teoria das estrelas de nêutrons. Autor de diver- 
sos trabalhos de investigação aparecidos em re- 
vistas especializadas, escreveu, em colaboração 
com Ruffini e Wheeler, a obra Black Holes, 
Gravitational Waves and Cosmology. 


Os progressos da astronomia tradicional e a contribuição das cada vez mais 
aperfeiçoadas técnicas de observação ao longo dos últimos séculos, têm-nos 
permitido conhecer as distâncias, massas e dimensões das estrelas e determinar 
com precisão a estrutura da Galáxia. O estudo das estrelas da nossa Galáxia 
permitiu reconhecer as galáxias distantes como famílias de estrelas; descobriram- 
-se também cúmulos e cúmulos de galáxias. Já no nosso século, a formulação da 
teoria da relatividade generalizada, assim como os êxitos obtidos pelo estudo dos 
processos nucleares, permitiram determinar a natureza física das estrelas. 

O Prof. Martin Rees, especialista em radioastronomia e cosmologia, responde às 
nossas perguntas, relativas a estes temas, cujo interesse é indubitável, dado que 
um melhor conhecimento do Universo pode ajudar-nos a compreender melhor a 
origem e a natureza dessa ínfima porção do mesmo chamada Terra. 


Pode se falar de acontecimentos importantes no mundo da 
astronomia durante os últimos trinta anos? 

Aconteceram muitas coisas. Há cinquenta anos 
houve uma grande polêmica sobre se muitas das nebu- 
losas detectadas pertenciam à nossa Via Láctea, de 
forma que a nossa, com os seus 100000 milhões de 
estrelas, não era mais do que uma entre muitas outras. 
O passo seguinte se deu em 1930, ao se descobrir que o 
Universo se encontra em expansão, isto é, que todas as 
galáxias se afastam entre si. Parecia evidente, por 
conseguinte, que o Universo tinha «explodido» e que 
isso originou a sua dinâmica de expansão. Se tivésse- 
mos estado desde há muito tempo atrás no Universo, 
as coisas nos pareceriam muito diferentes. A Cosmolo- 
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gia, um dos mais importantes ramos da Astronomia, 
tem grande interesse para o homem, já que este pro- 
cura averiguar como era o Universo em períodos ante- 
riores e como nasceram as galáxias. Daí que um dos 
mais importantes ramos da Astronomia se dedique a 
investigar como evolui o Universo. Ao estudar a Cos- 
mologia esquecem-se os detalhes e tratam-se as galá- 
xias como se fossem blocos arquitetônicos; ninguém se 
preocupa com a suá estrutura. Mas, por certo, existem 
muitas coisas mais que gostaríamos de compreender, 
como, por exemplo, saber por que é que as galáxias 
postuem formas espiraladas; que tipo de estrelas nelas 
se encontram; qual é a sua origem, como evoluem e 
morrem. 

Que poderia dizer-me sobre a estrutura das galáxias? 

O que conhecemos bastante bem é a evolução de 
determinadas estrelas, como por exemplo o Sol; como 
nasce, de onde provém a energia que o mantém em 
atividade e o que sucederá quando envelhecer. Pensa- 
-se que chegará uma. altura em que o Sol se tornará 
demasiado grande, explodirá, logo a seguir interrompe- 
rá a sua atividade e se converterá numa estrela morta. 
O problema consiste em que a vida das estrelas se 
conta em bilhões de anos e que, por conseguinte, 
quando concentramos o nosso olhar no firmamento o 
que a nossa retina recebe é uma espécie de instantã- 
neo. Não vemos a evolução de uma estrela determina- 
da. Porém, tal como é possível saber algo sobre uma 
determinada árvore antes de ir ao bosque e vê-la 
diretamente, porque se sabe alguma coisa acerca das 
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As galáxias são grandes uni- 

dades de matéria que defi- 

nem a estrutura granular do 

Universo. Galáxia espiral 

NGC 7331 na constelação 
de Pégaso. 


árvores, da mesma forma o astrônomo, mediante a 
observação de milhares de estrelas diferentes, pode 
fazer deduções acerca de uma determinada estrela; 
como o seu brilho e a sua cor se modificam à medida 
que envelhece. Assim, a evolução de uma estrela deter- 
minada constitui algo que pode chegar a compreender- 
-se bastante bem, salvo no que respeita aos seus estados 
finais. Não obstante, é ainda menos o que se conhece 
sobre a formação de galáxias completas. Ainda não 
sabemos como se forma uma galáxia e o que é que 
origina a sua estrutura. 

Quando se observa o céu através de um telescópio 
ótico, vêem-se milhares de estrelas agrupadas em galá- 
xias, mas não há motivo para acreditarmos que todos 
os corpos do Universo brilham. 

Podem existir corpos celestes ativos, mas demasiado 
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frios para emitirem luz, assim como podem existir 
corpos celestes muito quentes que emitam raios ultra- 
violetas ou raios X e não luz visível. Por conseguinte, 
quando observamos o firmamento através de um teles- 
cópio vulgar não podemos estar certos de que o vemos 
integralmente. Provavelmente existem, também, mui- 
tos materiais de formas difíceis de detectar, como, por 
exemplo, o gás intergaláctico. 


Pode aventar-se alguma explicação relativa à existência 
das galáxias? 

Temo-nos acostumado à ideia de que o Universo 
«principiou» a partir de um estado muito compacto e 
que no início as galáxias não existiam. Todos os mate- 
riais que o compõem se encontravam no estado gasoso 
e a altas temperaturas, e conforme se foram expandin- 
do, foi se produzindo uma condensação que deu origem 
às galáxias, da mesma forma acontece com as gotas de 
água a partir do vapor. Para compreender este proces- 
so, era necessário saber até que ponto se deu a conden- 
sação e que quantidade de gás permaneceu sem se 
condensar. Por conseguinte, para tentarmos compreen- 
der a formação das galáxias deveríamos saber que 
quantidade de matéria ficou entre elas. 


Qual é a relação entre o estado atual dos nossos conheci- 
mentos de Física nuclear e a explicação da estrutura e da 
evolução das estrelas? 

Trata-se de uma pergunta muito interessante, por- 
que há cerca de trinta anos não se compreendia qual 
era a causa do brilho de estrelas como o Sol. 
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Especulava-se que a energia nuclear era a fonte da 
energia estelar, porém não se sabia com segurança 
absoluta, dado que a ciência nuclear só começou a 
desenvolver-se há cerca de vinte ou vinte e cinco anos. 
Não obstante, atualmente pensa-se que as reações 
nucleares fornecem, efetivamente, a energia às estrelas, 
e os conhecimentos de Física nuclear são suficientes 
para poder calcular as propriedades que deveria ter 
uma estrela e compará-las com as observações. Sabe-se 
também que as estrelas empregam a maior parte da 
sua atividade na conversão de hidrogênio em hélio e 
que, uma vez consumido todo o hidrogênio, convertem 
o hélio em carbono e este em elementos mais pesados. 
Chega um momento, porém, em que já não se pode 
obter mais energia das fontes nucleares; neste estágio 
as estrelas têm problemas e ou explodem ou morrem 
de qualquer outra forma. Este é um dos aspectos da 
Astronomia a que se tem dedicado maior atenção. 


Que pontos lhe parecem relativamente bem estabelecidos 
quanto à formação, evolução e morte das estrelas? 

A formação das estrelas não é assunto que se com- 
preenda perfeitamente. Supõe-se que o que ocorre no 
espaço interestelar é que existe gás, o qual se torna tão 
denso em alguns pontos que forma uma nuvem, a qual, 
ao condensar-se fracionadamente, origina as estrelas. A 
Radioastronomia tem contribuído com suficientes pro- 
vas de que atualmente existem algumas nuvens de gás 
muito densas nas quais, possivelmente, estão se for- 
mando estrelas. Porém, a consolidação das estrelas e o 
seu comportamento é muito semelhante ao do Sol, e 
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este, atualmente, julgamos compreendê-lo bastante 
bem. 

Outro ramo apaixonante da Astronomia é aquele 
que se ocupa da vida das estrelas. Isto depende sobre- 
tudo da massa que a estrela possui. Uma estrela como 

'o Sol provavelmente terminará a sua vida de uma 
forma tranquila e converter-se-á numa das chamadas 
 janás brancas (uma estrela muito densa e muito pe- 
iquena que se esfria gradualmente). Contudo, uma 
“estrela que seja muito maior do que o Sol não pode 
converter-se numa anã branca e, por conseguinte, crê- 
-se que explodirá e dará lugar ao que se conhece sob o 
nome de supernova. Trata-se de uma explosão em que 
uma estrela «se inflama» e se torna mais brilhante do 
que toda a galáxia durante um certo período de tempo. 
Detetaram-se explosões deste tipo noutras galáxias e, 
na nossa, existem corpos, como a nebulosa do Caran- 
" “guejo, que segundo parece atravessaram uma fase pa- 
““recida. Porém, o que é verdadeiramente interessante é 
o tipo de resíduos que derivam da explosão. Uma das 
possibilidades é que algumas destas explosões originem 
uma estrela de nêutrons. Trata-se de um corpo menor 
e, inclusive, mais denso do que uma anã branca, cuja 
existência se começou a admitir há cerca de cinquenta 
anos e a propósito do qual se elaboraram diversas 
teorias. Há uns cinco anos os radioastrônomos desco- 
briram fontes de ondas de rádio muito intensas, deno- 
minadas pulsares, em relação às quais se pensa que são 
estrelas de nêutrons que giram com um movimento de 
rotação muito rápido. Uma estrela de nêutrons consti- 
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Nascimento de uma estrela. 
Fotografias do «objeto de 
Herbig-Haro», efetuadas em 
1947 (à esquerda), 1954 (ao 
centro) e em 1958 (à direita). 
Supõe-se que correspondem 
às primeiras fases da vida de 
uma estrela (neste caso, de 
um sistema múltiplo). 


tui realmente algo de fantástico; possui uma massa 
como a do Sol, contudo não tem mais de 10 quilóme- 
tros de diâmetro e, portanto, a sua densidade é milhões 
de vezes superior à de qualquer outro material sólido 
conhecido. Os físicos têm trabalhado intensamente nas 
propriedades destas estrelas de nêutrons. Este é um 
dos tipos de morte das estrelas. Mas também existe a 
fantástica possibilidade de morrerem formando um 
corpo chamado: buraco negro. Uma estrela anã não se 
pode formar se a massa exceder um certo limite, 
porque seria demasiado pesada e a gravitação excessi- 
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vamente forte. Também existe um limite máximo de 
massa que permite a formação de uma estrela de 
nêutrons. Assim, se uma estrela começa o seu «co- 
lapso» e se acontece ser demasiado pesada para se 
converter numa estrela de nêutrons ou numa aná 
branca, o colapso continuará até ela se tornar tão 
pequena que o seu campo gravitacional seja enorme, 
tão forte que nem sequer a luz possa deixá-lo e, nessa 
altura, o corpo converte-se num buraco negro. Trata-se 
de um corpo que apesar da sua pequenez pode ser 
detetado, porque possui um campo gravitacional, po- 
rém não emite luz. A importância dos buracos negros 
deve-se a que a sua gravidade é extraordinariamente 
forte e, por conseguinte, se pudéssemos estudar um 
deles teríamos uma demonstração valida da teoria da 
relatividade geral de Einstein, ou o aparecimento de 
outra teoria que porventura explicasse melhor as pro- 
priedades observadas. Os buracos negros são igual- 
mente importantes porque podem representar o último 
estágio de algumas estrelas. Têm também grande valor 
dado que afetam as nossas idéias acerca do espaço e do 
tempo: se pudéssemos situarmo-nos exatamente num 
buraco negro, o tempo para nós se deteria e podería- 
mos ver o futuro infinito do universo exterior durante 
um período que para o nosso relógio seria muito curto. 
O espaço e o tempo comportam-se aí de forma sur- 
preendente, daí o seu grande interesse filosófico. Con- 
tudo, no interior de um buraco negro ocorrem coisas 
ainda mais notáveis. Alguns acreditam que o estudo do 
interior de um buraco negro revolucionará a Física, tal 
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como aconteceu, no princípio do século, com a teoria 
dos quanta. 


É lícito supor a existência de buracos brancos no 
Universo? 

As teorias relativas aos buracos brancos são ainda 
mais fantásticas. Um buraco negro é um corpo que 
entra em colapso devido à gravidade; alguns autores 
sugeriram que podiam existir corpos que explodissem a 
partir de um ponto. Se filmássemos um buraco negro e 
passássemos a película do fim para o princípio, o que 
veríamos constituiria um buraco branco; veríamos algo 
explodindo «para diante». Há quem chegue inclusive, a 
acreditar que os buracos brancos poderiam existir. Isto, 
porém, é altamente especulativo, porque se os buracos 
brancos existissem, as suas características seriam ainda 
mais peculiares e violariam realmente a causalidade de 
outros fenômenos, dado que um buraco branco poderia 
aparecer repentinamente em qualquer ponto e não 
poderíamos predizer nem quando nem onde ocorreria e, 
por conseguinte, se eles existissem a Física se encontra- 
ria em sérias dificuldades, pois não poderia de modo 
nenhum predizer qual o futuro ou qual o comporta- 
mento dos mesmos. 

Daí que, caso os buracos brancos existam, as suas 
características devem ser realmente extraordinárias. 
Mas até agora não são mais do que mera especulação e 
a maioria dos cientistas inclina-se a crer que não 
existam. 

(A entrevista continua na página 90.) 
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Estampa do Atlas de Cosmogonia Blaviana, 
Amesterdã, 1667. 


Descrição do Universo 


A matéria 


O espaço exterior à Terra, ao Sis- 
tema Solar, à nossa Galáxia, não se 
encontra vazio: é sulcado tanto pelas 
mais pequenas partículas como pelas 
grandes aglomerações de estrelas e de 
galáxias. Todo este imenso conjunto 
que constitui o Universo nunca se en- 
contra em repouso: nele se produzem, 
continuamente, modificações. Algumas 
são sumamente lentas, podem inclusive 
durar milhões de anos, até que, como 
consequência delas, se atinge uma si- 
tuação em que se desenvolvem trans- 
formações radicais, que se produzem, 
às vezes, em poucas frações de segundo. 
A Terra contém apenas uma ínfima 
porção da matéria que forma o Univer- 
so; esta estende-se desde o nosso pla- 
neta até as maiores distâncias conheci- 
das e, à medida que vai aumentando a 
potência dos nossos meios de obser- 
vação (telescópios, radiotelescópios*, 
etc.), vamos encontrando matéria cada 
vez mais distante. 


A grande quantidade de corpos que 
constituem o Universo, as relações 
entre os mesmos e as causas das suas 
transtormações, vão sendo conhecidas 


cada vez em maior profundidade. Isto . 


se deve à unidade fundamental do Uni- 
verso, ao seu caráter material: as leis 
físicas que regem o comportamento da 
matéria da Terra também são válidas 
no centro do Sol e nas galáxias mais 


distantes. Hoje em dia, graças aos pro;- 


gressos da astrofísica*, conhecemos meg: 
lhor o que ocorre no interior de um 
estrela do que o que sucede a umas 
centenas de quilômetros abaixo da su- 
perfície terrestre. 


Corpos luminosos 


Para além do Sol e dos planetas do 
nosso sistema solar, os principais cor- 
pos que podemos observar são as estre- 
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las. Estas parecem-nos simples pontos : 


luminosos. Daí que na Antigiiidade se 
acreditasse que fossem lanternas sus- 
pensas do firmamento. As estrelas per- 
manecem aparentemente em posições 
fixas no firmamento, enquanto que os 


«Qualquer que seja o lugar onde nos encontremos, o universo estende-se 
a partir daí por igual em todas as direções, sem limites.» 


LUCRÉCIO 


Os planetas são astros que não emitem luz própria, 


antes refletem a luz do Sol à volta do qual giram. 
Em cima, Saturno, o mais afastado 
dos planetas conhecidos desde a Antiguidade. 


Em baixo, à esquerda, Vênus, em uma de suas fases; 


à direita, Marte, 
os dois «vizinhos» da Terra no Sistema Solar. 


planetas alteram a sua posição no céu 
ao longo do ano. São cinco os planetas 
que se podem observar a olho nu: Mer- 
cúrio, Vênus, Marte, Júpiter e Saturno, 
tendo sido geralmente identificados 
com os deuses mais importantes das 
diferentes mitologias. Não é por acaso 
que o sete tenha sido considerado como 
um número sagrado e que coincida 
com os dias da semana; constitui a 
soma total dos astros mais destacados: 
o Sol, a Lua e essas cinco luzes erran- 
tes que são os planetas. 

As estrelas «fixas» não são todas 
igualmente brilhantes nem aparecem 
repartidas uniformemente. As mais lu- 
minosas formam figuras geométricas 
que os antigos associavam a figuras de 
animais e a personagens mitológicas. 
Geralmente, os nomes que lhes atribuí- 
ram chegaram até nós na versão lati- 
na: trata-se das constelações. 

O agrupamento das estrelas em 
constelações não obedece, em princípio, 
a nenhum tipo particular de ligação 
física entre elas: o fato de nos parece- 
rem mais ou menos brilhantes, tanto 
depende da sua luminosidade própria 
como do seu afastamento em relação a 
nós. Assim, portanto, as estrelas que 
fazem parte de uma determinada 
constelação (as mais brilhantes dessa 
zona do céu) tanto podem ser estrelas 
próximas do Sistema Solar, pouco lu- 
minosas, como estrelas afastadas, 
muito luminosas. 


No quadro da página seguinte apa- 
rece uma relação completa das conste- 
lações. Naturalmente, as estrelas mais 
conhecidas podem fazer parte de algu- 
mas delas; é o caso da Estrela Polar, 
que pertence à Ursa Menor. Deixando 
de parte as suas interpretações mito- 
lógicas, as constelações têm servido 
sempre para designar as diversas re- 
giões do céu: as do Zodíaco, por exem- 
plo, são marcos que delimitam a evo- 
lução da Terra na sua órbita em torno 
do Sol. Atualmente, inclusive, os novos 
corpos celestes que se detectam 1'a 
zona do firmamento ocupada por uma 
determinada constelação, recebem: 
nomes que os associam com esta. Por 
outro lado, as estrelas que pertencem a 
constelações, designam-se com uma 
letra grega seguida do nome latino da 
constelação. Assim, uma determinada 
estrela da constelação de Orion recebe 
o nome de -Orionis, a estrela mais 
brilhante da constelação do Centauro 
(a segunda mais próxima em relação ao . 
Sol) é -Centauri, etc. Uma mesma | 
estrela pode ter simultaneamente um 
nome próprio e outro correspondente 
ao seu lugar no seio da constelação de 
que faz parte, e, além disso, pode ainda 
possuir números diferentes segundo os 
diversos catálogos de referência. 

Sabemos hoje que as estrelas são sóis 
parecidos com o nosso (alguns inclusive 
muito maiores), enquanto que os pla- 
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Quadro das 88 constelações atualmente admitidas, 
segundo o atlas da União Astronômica Internacional (1930) 


“200400 ON 
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Águia 
Altar 
Andrômeda 
Aquário 
Ave do Paraíso 
Balança 
Baleia 
Boeiro 
Buril 
Bússola 
Cabeleira de 
Berenice 
Cães de Caça 
Camaleão 
Cão Maior 
Cão Menor 
Capricórnio 
Caranguejo 
Carneiro 
Cassiopeia 
Cavalinho 
Cefeu 


passo 
Coroa Austral 
Coroa Boreal 
Corvo 
Cruzeiro do Sul 
Dragão 
Eridano 
Escorpião 
Escudo de 

Sobieski 
Escultor 
Espadarte 
Fênix 


Hércules 
Hidra (fêmea) 


Pyxis (nauticus) 


Coma Berenices 
Canes venatici 
Chamaeleon 
Canis major 
Canis minor 
Capricornus 
Cancer 

Aries 
Cassiopeia 
Equuleus 
Cepheus 
Centaurus 
Cygnus 
Auriga 
Circinus 
Corona austrina 
Corona borealis 
Corvus 

Crux 

Draco 
Eridanus 
Scorpius 
Scutum 
(Sobiescanum) 
Sculptor 
Dorado 
Phoenix 
Sagitta 

Fornax 

Gemini 
Camelopardalis 
Delphinus 
Grus 

Hercules 

Hydra 


Hidro (macho) 
. Índio 

Lagartixa 

Leão 

Leão Menor 

Lebre 


Máquina Pneu- 
mática 
Mesa 
Microscópio 
Mosca 
Ofíuco 
Oitante 
Orion 
Pavão 
Pégaso 
Peixe Austral 
Peixe Voador 
Peixes 
Perseu 
Pintor 
Pomba 
Popa 
Querena 
Raposinha 
Régua 
Relógio 
Retículo 
Sagitário 
Serpente 
Sextante 
Taça 
Telescópio 
Touro 
Triângulo 
Triângulo 
Austral 
Tucano 
Unicórnio 
Ursa Maior 
Ursa Menor 
Vela 
Virgem 


Leo minor 
Lepus 
Lynx 
Lyra 
Lupus 


Antlia 

Mensa 
Microscopium 
Musca 
Ophiuchus 


Piscis australis 
Volans 
Pisces 
Perseus 
Pictor 
Columba 
Puppis 
Carina 
Vulpecula 
Norma 
Horologium 
Reticulum 
Sagittarius 
Serpens 
Sextans 
Crater 
Telescopium 
Taurus 
Triangulum 
Triangulum 
australis 
Tucana 
Monoceros 
Ursa major 
Ursa minor 
Vela 
Virgo 


Aspecto da parte inferior 

do grande telescópio (refletor) 

do Observatório Nacional de Kitt Peak, 
em Tucson (Arizona). 
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como ela em torno do Sol e refletem a 
luz deste, tal como a Lua. As estrelas 
são grandes condensações de matéria 
que emitem luz devido à sua elevada 
temperatura. Parece que é nelas que se 
concentra a maior parte da matéria 
que constitui o Universo, ainda que 
este aspecto ainda se encontre sujeito a 
discussão. 

As estrelas emitem não apenas luz 
visível, mas também toda uma série de 
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radiações, desde as ondas de rádio até 
os raios X. Do mesmo modo, lançam 
no espaço diversas espécies de par- 
tículas. 

Durante muitos séculos acreditou-se 
que todos os centros emissores de luz 
eram estrelas; no entanto, os moder- 
nos meios de observação têm permitido 
detectar e analisar um grande número 
de corpos que também emitem ra- 
diações: alguns eram já visíveis como 


Torre solar 

do Observatório Nacional de Kitt Peak; 
a maior parte das instalações 

da mesma são subterrâneas. 


pontos luminosos e pareciam estrelas; 
outros (a maior parte), pelo contrário, 
eram invisíveis. Atualmente, sabe-se 
que tais corpos constituem agrupamen- 
tos de estrelas de tamanhos muito va- 
riáveis, os mais importantes dos quais 
são as galáxias e os cúmulos estelares. 

As galáxias são enormes agrupamen- 
tos de estrelas: contêm desde cerca de 
um bilhão até várias centenas de bi- 
lhões delas. O nosso Sistema Solar 
também pertence a uma galáxia (a Via 
Láctea, também simplesmente cha- 
mada Galáxia), de tamanho médio; 
reúne cerca de 100 bilhões de estrelas. 

Dentro das galáxias, como se torna 
evidente ao explorar a nossa, existem 
também agrupamentos de estrelas de 
importância menor, os cúmulos estela- 
res, que podem conter desde alguns 
milhares até centenas de milhares de 
estrelas concentradas numa região re- 
lativamente reduzida do espaço. 

Nem as galáxias se encontram isola- 
das: formam aglomerados ou cúmulos. 
A nossa própria galáxia pertence a um 
destes cúmulos, o Grupo Local, consti- 
tuído por 17 galáxias, entre as quais se 
destaca a de Andrômeda, de caracterís- 
ticas muito semelhantes às da Via Lác- 
tea, a do Triângulo e outras menores 
como as Nuvens de Magalhães (visíveis 
no hemisfério austral), que podem 
considerar-se como pequenos satélites 
da nossa. 

Existem cúmulos de galáxias muito 


O Grupo Local é um cúmulo de galáxias 
ao qual pertence nossa Via Láctea 
(indicada com uma seta), 

a de Andrômeda (M 31) 

ea do Triângulo (M 33), as três espirais, 
e outras elípticas e irregulares 

como as duas Nuvens de Magalhães. 


Leo Il' 
Leo | 
M 33 
Grande Nuvem M31 
NGC 185 
Sculptor NGC 147 NGC 205 


Fomax Pequena Nuvem 32 


NGC 6822 


maiores: alguns contêm mais de 
100 000. Discute-se igualmente se tais 
cúmulos se encontram agrupados entre 
si; os últimos resultados parecem indi- 
car que se encontram uniformemente 
repartidos no Universo. Dentro deles 
existe um grande número de sistemas 
duplos: pares de galáxias que giram 
uma em torno da outra. A partir da 
observação destes sistemas pôde 
determinar-se a massa de algumas 
galáxias. 
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Em baixo, a classificação de Hubble 

das formas das galáxias. 

O tipo irregular não aparece representado. 
Para muitos autores esta classificação 
corresponde a uma sequência evolutiva. 


A fração de matéria que não faz 
parte das estrelas é constituída por gás 
e poeira cósmica; as estrelas que 
vemos atualmente condensaram-se a 
partir de nuvens daquela matéria, e ao 
longo da sua vida devolvem uma parte 
ou a totalidade dela ao espaço interes- 
telar, algumas vezes lentamente e ou- 


tras de forma brusca, por meio de ex- 
plosões. Esta troca de matéria entre as 
estrelas e o espaço interestelar deu 
lugar à formação da maior parte dos 
elementos químicos. 


Galáxias 


Podemos dizer que as galáxias cons- 
tituem «os maiores de todos os conglo- 
merados individualizáveis de estrelas, 
as unidades de matéria que definem a 
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Si aaa 


estrutura granular do Universo» (San- 
dage). Ao contrário das estrelas, as ga- 
láxias, observadas através de um teles- 
cópio ou de um óculo bastante potente, 
ou em clichês fotográficos obtidos por 
meio deles, aparecem como objetos 
luminosos extensos, com o aspecto 
de uma nuvem, geralmente achata- 
da; seu brilho deve-se ao grande nú- 
mero de estrelas de que são formadas, 
de tal forma que, devido à enorme 
distância que nos separa delas, nos é 


Posição no firmamento 

das duas Nuvens de Magalhães. 

São galáxias irregulares pertencentes 

ao Grupo Local e podem ser consideradas 
dois pequenos satélites 

da nossa galáxia. 


quase impossível distingui-las umas das 
outras. Frequentemente apresentam 
também manchas escuras, distribuídas 
com certa regularidade, produzidas por 
matéria interestelar, que absorve a luz 
das estrelas. 

O aspecto de uma galáxia depende 


Galáxia esférica (tipo E0), NGC 4486, 

na constelação de Virgo. 

Trata-se de uma galáxia gigante 

que emite ondas de rádio de grande intensidade. 


simultaneamente da sua estrutura e da 
sua orientação em relação a nós. Se 
compararmos entre si um certo nú- 
mero de galáxias observaremos uma 
grande diversidade de formas; contudo, 
e atendendo à sua estrutura, elas 
dividem-se, segundo a classificação do 


À esquerda, em cima, a galáxia espiral do Remoinho M 51), 


na constelação dos Cães de Caça. 

Em baixo, a galáxia, também espiral, NGC 2623 
no Caranguejo (vista lateralmente). 

À direita, a galáxia irregular NGC 3034, 

na Ursa Maior. 


astrônomo inglês Bubble, em elípticas, 
SO, espirais, espirais barradas e 
irregulares. 

As galáxias elípticas representam-se 
pela letra E. Seu nome se deve a que o 
seu contorno apresenta a forma geomé- 
trica de um elipsóide; esta figura pode 
ser descrita como uma esfera achatada, 
mais ou menos oval. O grau de achata- 
mento se mede por um índice numérico 
que varia de O a 7; as do tipo EO são 
esféricas, e as do tipo E7 muito achata- 
das. Este tipo de galáxias não apre- 
senta manchas escuras e, por isso, se 
supõe que contêm pouca ou nenhuma 
matéria interestelar. As estrelas mais 
brilhantes destas galáxias são de cor 
vermelha: julga-se que as galáxias elíp- 


ticas são constituídas por estrelas 
«velhas» (com idades próximas dos 10 
bilhões de anos). 

As galáxias designadas pelo tipo S0 
são muito achatadas, com uma conden- 
sação central, o núcleo, brilhante. Sua 
estrutura é intermediaria entre as elíp- 
ticas e as espirais. 

As galáxias espirais «normais» de- 
signam-se pela letra S. São constituí- 
das por um núcleo brilhante rodeado 
de uma ampla zona mais tênue. Do 
núcleo central partem dois prolonga- 
mentos, igualmente luminosos, os 
braços, que se enrolam em espiral em 
torno daquele, formando uma estru- 
tura mais ou menos aberta. Estas galá- 
xias subdividem-se nos tipos Sa, Sb, e 
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Galáxia espiral M 33, no Triângulo. 
É do tipo Sc, pertence ao Grupo Local 
e dista de nós dois milhões de anos-luz. 


Sc, das mais fechadas às mais abertas. 
As estrelas mais brilhantes destas galá- 
xias são de cor azul, isto é, são estrelas 
«jovens» (com menos de 100 milhões de 
anos). A Via Láctea e a galáxia de 
Andrômeda, sua «irmã gêmea» no Uni- 
verso, são galáxias espirais do tipo Sb. 

As galáxias espirais barradas, ou 
SB, têm um núcleo central em forma 
de lentilha, mais pequeno do que o das 
espirais normais, e uma «barra» lumi- 
nosa que o atravessa e de cujas extre- 
midades emergem os braços em espiral. 
Subdividem-se em SBa, SBb e SBc, 
que correspondem a braços cada vez 
mais abertos: as SBa quase formam 
um círculo. 

As galáxias irregulares contêm es- 
trelas e nuvens escuras de matéria in- 
terestelar agrupadas de uma forma 
aparentemente desordenada; um 
exemplo típico das mesmas é consti- 
tuído pelas Nuvens de Magalhães. 

São igualmente frequentes as galá- 
xias que apresentam um anel, ou um 
sistema de vários anéis. Muitas vezes, O 
anel separa uma região interior, com 
estrutura espiral ou sem ela, de outra 
exterior com estrutura espiral bem de- 
finida e que parte do anel. 

Segundo Hubble, a proporção de ga- 
láxias dos diferentes tipos é: elípticas, 
17%; espirais, 80%; irregulares, 3%. 
Deve-se ter em conta, entretanto, que 
as espirais se identificam mais facil- 
mente nas fotografias do que as elípti- 


30 


cas e, portanto, aqueles dados estatísti- 
cos podem refletir um certo seletivismo 
das observações. Desde que se estabele- 
ceu esta classificação que se tem deba- 
tido qual a sua relação com a idade das 
galáxias. Atualmente, admite-se que as 
galáxias irregulares se encontram em 
período de formação, enquanto as espi- 
rais são galáxias relativamente jovens, 
em cujos braços se estão a formar es- 
trelas a partir da matéria interestelar. 
As elípticas, pelo contrário, são galá- 
xias velhas, carentes de matéria inte- 
restelar, nas quais a atividade relativa 
à formação de estrelas já cessou ou se 
encontra perto do fim. 


A nossa própria Galáxia é um 
exemplo característico do tipo espiral. 
Sua estrutura é a de um grande disco, 
com uma condensação central, da qual 
partem os braços, e onde se localiza a 
maior parte das estrelas e da matéria 
interestelar. Este disco encontra-se ro- 
deado por uma espécie de invólucro, a 
auréola galáctica, que consiste numa 
distribuição mais tênue e aproximada- 
mente esférica de cúmulos estelares, 
quase desprovida de gases e de poeira. 
O Sol está situado perto do plano mé- 
dio do disco (plano galáctico). Devido a 
isso, quando olhamos o céu numa di- 
reção contida no referido plano, vemos 


um grande número de estrelas que 
parecem formar uma faixa luminosa 
contínua, a Via Láctea. Em contrapar- 
tida, se olharmos na direcção perpendi- 
cular ao planc o número de estrelas é 
relativamente pequeno, e veremos uni- 
camente as mais luminosas e as mais 
próximas. Não é possível ver estrelas 
do centro da Galáxia, devido à grande 
concentração de matéria interestelar 
que as oculta. 

O disco da nossa Galáxia tem um 
diâmetro de cerca de 100 000 anos-luz*. 
Contém o núcleo galáctico e os braços 
em espiral, isto é, as zonas onde a 
matéria interestelar é ainda abundan- 
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4 halo galáctico 


Sistema Solar 


” 
disco galáctico 


te, nas quais continuam a formar-se 
estrelas. Em ambos os lados dô plano 
galáctico, no entanto, e até a distância 
de várias dezenas de milhares de anos- 
-luz, estende-se a auréola galáctica, 
na qual existem grandes grupos de es- 
trelas, formadas no princípio da vida 
da Galáxia: são os cúmulos globulares, 
estruturas compactas de dezenas e, in- 
clusivamente, de centenas de milhares 
de estrelas. 


Formação e evolução 
das galáxias 


A estrutura em espiral que, tal como 
a nossa, é apresentada por grande nú- 
mero de galáxias, coloca um problema 
que ainda não foi solucionado. Acerca 
do processo de formação das galáxias 
podemos oferecer uma explicação apro- 
ximada: inicialmente, uma nuvem de 
gás (constituída quase unicamente por 
hidrogênio) contrai-se. Devido a que a 
nuvem roda sobre si mesma e que ao 
contrair-se aumenta a sua velocidade 
de rotação, a «queda» de matéria terá 
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centro da galáxia 


lugar mais rapidamente na direção do 
eixo de rotação (já que nessa direção 
a queda não é contrabalançada pela 
força centrífuga*, e a nuvem acabará 
por tomar a forma de um disco. Ao 
princípio, a nuvem não é homogênea 
nem se contrai uniformemente. Du- 
rante a contração condensam-se pri- 
meiramente as zonas mais densas, que 
originam cúmulos de estrelas. Estas 
primeiras estrelas são as que formam 
logo a auréola galáctica. As estrelas e 
as nuvens de gás e de poeira do disco 
não giram todas —como o faria um 
corpo sólido — com a mesma velocidade 
angular em torno do eixo da galáxia. 
Pelo contrário, nas regiões centrais 
giram mais depressa do que nas da 
periferia. Este fenômeno é conhecido 
pelo nome de rotação diferencial e nos 
dá uma primeira explicação, qualitati- 
va, da existência dos braços em espiral. 
E já clássico o exemplo «da xícara de 
café»: se fizermos girar a parte central 
do líquido com uma colher, pausada- 
mente, a velocidade de rotação daquele 
será maior no centro do que nos bordes 


O Sistema Solar pertence à Galáxia ou Via Láctea. 


À esquerda, perfil da Galáxia; 
à direita, estrutura dos braços em espiral 
projetados sobre o plano galáctico. 


da xícara. Se então vertermos um 
pouco de nata espessa no café aparece- 
rá uma estrutura de braços em espiral. 

Uma galáxia irregular corresponde às 
primeiras fases da condensação da nu- 
vem; quando já se formaram bastantes 
estrelas de grande massa, existe grande 
quantidade de matéria entre elas, e 
a rotação ainda não teve tempo de 
produzir uma estrutura em forma de 
disco. 

Ainda que pareça evidente que a 
estrutura em espiral esteja relacionada 
com a rotação diferencial, ainda fica 
muita coisa por explicar. Assim, por 
exemplo, uma galáxia efetua, em mé- 
dia, uma volta completa sobre si 
mesma em cada 100 milhões de anos. 
Dado que as idades das galáxias em 
espiral são da ordem dos 10 bilhões de 
anos, a maior parte terá dado umas 
cem voltas desde a altura da sua for- 
mação (supondo que a sua velocidade 


de rotação tenha sido sempre a mes- 
ma). Assim, portanto, os braços em 
espiral devem ter estado enrolados 
várias vezes; em contrapartida, pared 
cem dar apenas uma ou duas voltas. 
Sugeriu-se que os campos magnéticos* 
existentes no interior das galáxias con- 
tribuem para «fixar» a matéria das 
mesmas, impedindo que os braços con- 
tinuem a enrolar-se depois de ultrapas- 
sado um certo limite. A estrutura das 
espirais barradas é ainda mais difícil de 
explicar. 

Um novo problema aparece ao ten- 
tar relacionar os tipos de galáxias com 
as suas idades. As galáxias elípticas 
deveriam constituir o resultado da evo- 
lução das espirais. Estas, porém, são 
muito mais achatadas que as elípticas 
e, sendo o achatamento devido à ro- 
tação, não se compreende como é que 
podem evoluir vindo a adotar uma 
forma mais arredondada. Uma possível 


«Estrelas às miríades, nunca vistas anteriormente, e que superam em 
mais de dez vezes o número das antigas, previamente conhecidas. 
Descobri quatro planetas, não conhecidos nem observados por nenhum 
astrônomo antes de mim [...]. Acabei com as discussões acerca da 
Galáxia ou Via Láctea [...]; a Galáxia não é mais do que uma massa 


de estrelas luminosas, agrupadas em cúmulos [...]; o número das 
pequenas é impossível de determinar; as estrelas que os astrônomos têm 
chamado até hoje “nebulosas” são grupos de estrelas pequenas maravi- 


lhosamente distribuídas.» 


GALILEO GALILEI 
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Três galáxias espirais vistas de ângulos diferentes. 


À esquerda, em cima, a galáxia de Andrômeda (M 31), 


pertencente ao Grupo Local e gêmea da nossa; 


em baixo, a do Remoinho (M 51) com seu pequeno «satélite». 


explicação seria que as elípticas se te- 
riam formado como resultado do cho- 
que entre duas galáxias espirais: as 
estrelas não chegariam a entrechocar- 
-se devido às grandes distâncias que as 
separam, mas sim o fariam as nuvens 
de gás e de poeira interestelar que se 
dispersariam fora do meio galáctico. As 
galáxias do tipo SO, sem braços espi- 
rais, porém mais achatadas do que as 
elípticas, seriam o resultado dessas co- 
lisões. Isto concordaria com o número 
das mesmas observado nos cúmulos, e 
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À direita, NGC 7331, na constelação de Pégaso. 


com o fato de que, em média, as elípti- 
cas têm massas maiores que as espirais 
e que as irregulares. Esta última parte 
se presta também a outra explicação: 
que as galáxias elípticas que atual- 
mente observamos tenham evoluído 
mais rapidamente, e talvez de forma 


diferente, das galáxias dos outros tipos. 


Cúmulos estelares 


Os cúmulos estelares são agrupa- 
mentos de estrelas dentro da mesma 
galáxia, formados numa mesma região 


do espaço e aproximadamente na 
mesma época. Dentro de um cúmulo, 
as diferenças existentes entre as estre- 
las são, basicamente, diferenças de 
massa e de grau de evolução (este é 
tanto mais avançado quanto maior e a 
massa da estrela). 

Da mesma forma que as galáxias, os 
cúmulos apresentam diversas estrutu- 
ras. Os mais compactos e ricos em 
estrelas são os cúmulos globulares. 
Estes apresentam uma grande conden- 
sação central, onde é impossível distin- 
guir estrelas individuais, rodeada de 
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O campo estelar galáctico 

na direção dos Gêmeos. 

Uma das estrelas da constelação (“-Gem) 
é uma variável do tipo cefeide. 


uma zona mais difusa que se estende 
até grandes distâncias do centro. 

Os cúmulos globulares, também cha- 
mados fechados, são praticamente esfé- 
ricos. Trata-se de sistemas dinamica- 
mente muito estáveis. Contêm estrelas 
variáveis e as suas componentes mais 
brilhantes são vermelhas. Carecem de 


Distribuição dos cúmulos galácticos (em cima) 
e globulares (em baixo) na nossa Galáxia. 

Os cúmulos galácticos pertencem 

à População I e situam-se, geralmente, 

nas proximidades do plano galáctico; 

os globulares, pelo contrário, pertencem 

à auréola e são da População II. 


matéria interestelar. Todos estes aspec- 
tos confirmam a sua avançada idade 
(idades compreendidas entre os 6 e os 
10 bilhões de anos). Este tipo de cúmu- 
los forma a auréola da nossa Galáxia. 
Perto do plano médio da galáxia, na 
zona dos braços espirais, as estrelas 
agrupam-se igualmente em cúmulos, 
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estes porém de formas muito irregula- 
res. São muito menos ricos em estrelas 
que os globulares, e carecem, geralmen- 
te, de condensação central importante. 
Daí que sejam designados pelo nome 
de cúmulos abertos ou galácticos (que 
não devem confundir-se com os cúmu- 
los de galáxias de que anteriormente 
falamos). Atualmente, se conhecem 
cerca de 500 cúmulos galácticos. Entre 


os mais célebres contam-se o das Hía- 
des e o das Plêiades, o Presépio, a 
Cabeleira de Berenice, etc. As estrelas 
da Ursa Maior, que ocupam uma boa 
porção do firmamento, pertencem a 
um mesmo cúmulo galáctico (as da 
constelação são, evidentemente, as 
mais brilhantes). Os cúmulos abertos 
são sistemas em formação: não estabili- 
zados do ponto de vista dinâmico, con- 
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têm nuvens de matéria interestelar, e 
as suas estrelas mais luminosas são 
supergigantes azuis, de idades inferio- 
res a 100 milhões de anos (a idade do 
nosso Sol é de cerca de 4500 milhões 
de anos). 


Populações estelares 


O facto de pertencerem a cúmulos 
galácticos jovens, ricos em matéria in- 
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terestelar e contendo estrelas azuis 
muito brilhantes, ou então a cúmulos 
globulares velhos, deficientes em maté- 
ria interestelar e que possuem em con- 
trapartida estrelas vermelhas muito lu- 
minosas, constitui um primeiro critério 
para a classificação das estrelas: Popu- 
lação I, as associadas a sistemas jo- 
vens; População II, as velhas. 

A análise da luz emitida da superfí- 
cie de uma estrela permite determinar 
a composição química desta. Compa- 


As Plêiades, grupo de estrelas jovens, 
muito quentes (azuis). 

Na fotografia pode se apreciar 

a nebulosidade associada ao cúmulo: 
gás e poeira iluminados pelas estrelas. 


rando os resultados para estrelas da 
População I e da População II, obtém- 
-se um novo critério: o conteúdo em 
carbono, oxigênio e metais é cerca de 
dez vezes maior nas estrelas da Popu- 
lação I do que nas da População II. 
Isto corresponde também, em suma, a 
diferenças de idade: o conteúdo da ma- 
téria interestelar em elementos quími- 
cos diferentes do hidrogênio e do hélio 
era maior ao formarem-se as estrelas 
da População I, mais jovens, do que 


Campo estelar galáctico 
na direção de Sagitário. 


quando se formaram as da Popula- 
ção II. 

Os cúmulos globulares, formados por 
estrelas da População II, descrevem 
órbitas elípticas muito alargadas em 
torno do núcleo da Galáxia. As suas 
trajetórias fazem-nas atravessar repeti- 
das vezes o plano galáctico. Em cada 
passagem os cúmulos podem perder al- 
gumas estrelas, o que contribui para 
misturar os dois tipos de populações. 
Em cada um deles estabelecem-se sub- 
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Uma página do Almagesto, versão árabe 
do catálogo de estrelas de Ptolomeu. 
Inclui 1 020 estrelas classificadas 


pelas suas magnitudes visuais, da primeira à sexta. 


divisões: População I recente, média e 
velha; População II moderada e ex- 
trema (estrelas «velhas» e «muito ve- 
lhas»). Assim, o Sol é uma estrela 
velha da População I, enquanto que as 
estrelas dos cúmulos globulares repre- 
sentam a População II extrema. 


Brilho das estrelas 


Quando se descreveram os cúmulos 
estelares fez-se referência a estrelas bri- 
lhantes e tênues, a estrelas azuis e a 
estrelas vermelhas. As estrelas dis- 
tinguem-se pelo seu brilho e pela sua 
cor; estas duas características, junta- 
mente com a sua posição no firma- 
mento são as mais diretamente acessí- 
veis à observação e, por conseguinte, 
aquelas que desde o início foram toma- 
das como base da sua classificação. O 
brilho de uma estrela depende simulta- 
neamente da sua luminosidade (isto é, 
da energia total emitida da sua superfi- 
cie por unidade de tempo) e da sua 
distância em relação a nós, enquanto 
que a cor depende da sua temperatura 
na superfície. 

Os mais antigos catálogos de posição 
incluem já uma estimativa do brilho 
das estrelas. O do astrônomo grego 
Hiparco (150 a. C.), que inclui todas as 
estrelas visíveis de Alexandria, foi com- 
pilado, após a observação de uma nova, 
com o fim de facilitar o reconheci- 
mento da aparição no céu de um co- 
meta ou de uma nova estrela. Este 
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catálogo chegou até nós na versão de 
Ptolemeu (150 d.C.), através da sua 
tradução árabe (o Almagesto), que in- 
cluía 1020 estrelas. 

No Almagesto, as estrelas encon- 
tram-se classificadas por magnitu- 
des, da primeira à sexta. O método 
utilizado para realizar esta classifi- 
cação baseia-se numa avaliação bas- 
tante subjetiva, que permite estabele- 
cer se uma estrela é mais ou menos 
brilhante do que outra por meio da 
comparação visual. Assim, as estrelas 
de primeira magnitude serão as mais 
brilhantes; seguir-se-ão pela ordem de 
brilho as de segunda magnitude e 
assim sucessivamente até à sexta, cujas 
estrelas são as últimas visíveis por um 
olho humano normal sem a ajuda de 
instrumentos. 

O uso de óculos e de telescópios 
permite alargar a classificação a estre- 
las de magnitude superior à sexta, pelo 
que este método continuava a em- 
pregar-se 1500 anos mais tarde. O ca- 
tálogo de identificação elaborado por 
Argelander e pelos seus colaboradores 
no século xIXx (Bonner Durchmuster- 
ung, 1859-1862) contém já 324 188 es- 
trelas do hemisfério boreal. Schônfeld 
alargou-o até a latitude de 23º Sul (o 
qual implicava a inclusão de mais 
133 659 estrelas). O Cordoba Durch- 
musterung, de Thome, igualmente da 
mesma época, contém cerca de 580 000 
estrelas, até a latitude de 61º Sul. 
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Este método impreciso de avaliação 
foi substituído pelo dos graus, de Wil- 
liam Herschel (1796), baseado na exis- 
tência de um limiar para a sensibili- 
dade comparativa do olho humano: 
mediante instrumentos adequados 
podem comparar-se as estrelas duas a 
duas e comprovar se possuem o mesmo 
brilho, se é possível intercalar entre 
elas o brilho de uma terceira, etc. 
Desta forma, obtêm-se cadeias de desi- 
gualdades que vão desde as estrelas 
mais brilhantes até às mais débeis, tor- 
nando possível calcular as magnitudes. 

John Herschel, filho do anterior, 
alargou a obra do pai ao hemisfério 
austral, e terminou o seu trabalho fo- 
tométrico* na Cidade do Cabo, em 
1838. Neste mesmo ano, Argelander 
iniciou a determinação da magnitude 
de todas as estrelas visíveis pelo mé- 
todo dos graus e, em 1843, publicou a 
Uranometria Nova, que contém 3 256 
estrelas. Este catálogo é pouco inferior 
aos catálogos fotométricos modernos, e 
serviu mais tarde para fixar a escala 
das magnitudes. Em linhas gerais, esta 
coincide com a do Almagesto. 

Atualmente, as magnitudes deter- 
minam-se sobre placas fotográficas; 
para isso é necessário estabelecer pa- 
drões por intermédio de um grupo de 
estrelas cujas magnitudes tenham sido 
cuidadosamente determinadas. Assim, 
em 1917, Ms. Leavitt publicou um tra- 
balho em que indicava as magnitudes 
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A nebulosa planetária M 57, na constelação 
da Lira, é uma das mais conhecidas. 

Em cima, quatro fotografias da mesma, 
obtidas com filtros de diversas cores. 


de 96 estrelas próximas do Pólo Árcti- 
co, desde a magnitude 2,7 (a da Estrela 
Polar), até à 21,2. Essas estrelas 
denominam-se da Sequência Polar 
Norte (S. P. N.). Após sucessivos aper- 
feiçoamentos, este sistema foi adoptado 
definitivamente como padrão fotomé- 
trico internacional no primeiro con- 
gresso da União Astronômica Interna- 
cional (U. A.1I.), realizado em Roma 
em 1922. 

As placas fotográficas ortocromaticas 
são mais sensíveis ao azul do que o 
olho humano; por isso, a escala de 
magnitudes fotográficas difere da vi- 
sual. 

Com a invenção de placas mais 
sensíveis ao amarelo (pancromáticas), 
tem sido possível obter magnitudes 
quase idênticas às visuais: as magni- 
tudes fotovisuais. A diferença entre 
ambas, em relação à mesma estrela, 
constitui o chamado índice de cor 
daquela. 

Todas estas medidas de radiação 
emanadas das estrelas cobrem apenas 
uma parte do espectro emitido pelas 
mesmas. Pettit e Nicholson mediram a 
radiação total de 124 estrelas e obtive- 
ram assim a sua magnitude radiomé- 
trica, a qual, uma vez corrigida do 
efeito de absorção pela atmosfera, pro- 
porciona a chamada magnitude bolo- 
métrica. A diferença entre esta mag- 
nitude e a fotovisual é a correcção 
bolométrica. 


VERMELHO 


AS, 


A paralaxe de uma estrela, p, é igual à metade do ângulo 


sob o qual se veria, a partir da estrela, 
o diâmetro da órbita da Terra. 


Este ângulo não se mede diretamente, mas sim sobre placas fotográficas, 


a partir do desvio da posição da estrela 
em relação às muito distantes, 
praticamente «fixas» no firmamento. 


Distâncias das estrelas 


Até aqui temos nos ocupado apenas 
do brilho aparente das estrelas, quer 
dizer, da intensidade da radiação que 
delas recebemos na Terra. Tal intensi- 
dade, porém, depende simultaneamente 
da luminosidade real da estrela e da 
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sua distância em relação a nós: quanto 
mais afastada estiver uma estrela 
menor será o seu brilho aparente; as 
estrelas pouco luminosas mas muito 
próximas podem parecer muito mais 
brilhantes que outras mais luminosas 
mas bastante afastadas. Os diversos 
tipos de magnitudes que temos descrito 
são magnitudes aparentes. Para anali- 
sar e explicar o comportamento físico 
das estrelas, o fundamento relevante é 
a sua magnitude absoluta, que cons- 
titui uma medida da energia emitida 
pela sua superfície, avaliada numa es- 
cala determinada. 

Para calcular as magnitudes absolu- 
tas a partir das aparentes é necessário 
conhecer a distância do astro. Se esta 
não é muito grande, pode se calcular 
medindo o ângulo formado pelas di- 
reções nas quais se vê a estrela com 
seis meses de diferença; a sua metade 
(expressa em segundos de arco) recebe 
o nome de paralaxe, e coincide com o 
ângulo sob o qual seria visto da estrela 
o raio da órbita descrita pela Terra no 
seu movimento à volta do Sol (veja-se 
a figura). 

A distância do Sol a uma estrela 
cuja paralaxe seja de um segundo de 
arco recebe o nome de parsec. Equivale 
a 3,26 anos-luz. 

A magnitude absoluta de uma es- 
trela define-se como sendo a magnitude 
aparente que esta teria se se encon- 
trasse a uma distância de 10 parsecs do 


A galáxia mais distante de nós, fotografada com o telescópio de Monte Palomar. 
Sua distância, calculada a partir do desvio para o vermelho 

do seu espectro, é de 5 bilhões de anos-luz. 

Afasta-se de nós a uma velocidade igual à metade da da luz. Está situada 

na constelação do Boieiro e é um poderoso emissor de ondas de rádio. 
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As cefeides são estrelas variáveis, 
cujo período serve para determinar 
as distâncias de sistemas estelares afastados. 


Variação periódica da luminosidade de uma estrela. 


observador. A paralaxe ótica de uma 
estrela só pode ser determinada com 
precisão se a sua distância ao Sol for 
inferior a 10 parsecs. Para distâncias 
maiores podem ser empregados méto- 
dos estatísticos que só proporcionam a 
paralaxe média de um grupo de estre- 
las de características determinadas. 
Para certos tipos de estrelas variá- 
veis, algumas características observá- 
veis são função da sua magnitude abso- 
luta. Assim, a partir das Cefeides (es- 
trelas cujo brilho apresenta variações 
periódicas), cuja distância se conseguiu 
determinar por outros métodos, pode 
estabelecer-se uma relação período- 
-lJuminosidade que permite calcular 
imediatamente as distâncias das ou- 
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tras. Tem-se seguido este processo na 
determinação das distâncias dos cúmu- 
los globulares, e constitui, atualmente, 
o processo mais exato de que se dispõe 
para medir as distâncias a outras 
galaxias. 


Cor 
e temperatura 


As substâncias emissoras de luz pro- 
duzem um espectro luminoso*, cujas 
características dependem da natureza e 
da temperatura do emissor, assim como 
da matéria que a luz atravessou antes 
de chegar ao observador. 

Em astrofísica, o espectro observa-se 
provocando a dispersão da luz* (reco- 
lhida previamente mediante um teles- 
cópio ou um óculo) com um istru- 
mento adequado. Desta forma, obtém- 
-se uma imagem brilhante, contínua, 
cuja coloração varia desde o vermelho 
até o violeta (as intensidades das várias 
cores dependem da temperatura da es- 
trela). Sobre esse fundo aparecem riscas 
escuras devidas à absorção da luz por 
diversas substâncias, assim como riscas 
mais brilhantes que correspondem à 
emissão de luz por algumas delas. 
Estas riscas podem identificar-se pela 
zona do espectro em que aparecem; 
a sua presença e a sua intensidade 
relacionam-se com a temperatura rei- 
nante na superfície da estrela, permi- 
tindo além disso obter informações 


Diagrama mostrando as intensidades luminosas relativas 
das regiões solares, reconstruído a partir dos dados 
obtidos pelo Observatório Solar Orbital, OSO-7. 

As zonas de maior intensidade aparecem em branco, 
seguidas, por ordem decrescente, 

pelas amarelas, vermelhas, azuis e negras. 


Segiiência de espectros de estrelas de diversos tipos. 
Corresponde a estrelas progressivamente mais frias, 


indo da O a S: as No e Se ficam englobadas 


no tipo C do texto. Os espectros das estrelas aparecem, 
em cada caso, na faixa central; em ambos os lados figuram 
espectros obtidos no laboratório que servem de comparação 


acerca dos elementos ou compostos 
químicos existentes na mesma. 

A classificação das estrelas por meio 
dos seus espectros levou ao estabeleci- 
mento de tipos espectrais, nos quais se 
agrupam as estrelas em função das 
riscas de absorção e de emissão obser- 
vadas. A mais antiga classificação é a 
de Secchi (1868), que definiu quatro 
categorias de estrelas: 

1) Estrelas azuis e brancas, cujo es- 
pectro contém poucas riscas produzidas 
por metais. 

2) Estrelas amarelas (como o Sol): 
os seus espectros contêm numerosas 
riscas devidas a metais. 

3) Estrelas vermelho-alaranjadas, 
cujos espectros contêm largas zonas de 
absorção (faixas) devidas a moléculas, 
faixas que vão se atenuando para o seu 
extremo mais vermelho. 

4) Estrelas vermelho-rubi: largas 
faixas de absorção moleculares, que se 
vão tornando mais débeis para o 
violeta. 

Esta classificação foi muito aper- 
feiçoada nos finais do século XIX, so- 
bretudo no Observatório de Harvard. 
Isto levou à publicação, em princípios 
deste século, do Henry Draper Catalo- 
gue, que contém 240 000 estrelas, re- 
partidas em dez tipos, cada um dos 
quais se subdivide ainda em décimas. 
Atualmente, a sequência universal- 
mente aceita compreende oito tipos: O, 
B, A, F,G, K, M, C, desde as estrelas 
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para identificar as riscas e determinar os desvios. 


mais quentes até as mais frias. As es- 
trelas O e B são azuis; as A, brancas; 
as F, G e K, de amarelas a amarelo- 
-alaranjadas, por essa mesma ordem; 
e as M e C vermelhas. O tipo C («es- 
trelas de carbono») engloba os três 
últimos tipos da antiga classificação 
(R, Nes). 

Entre 1930 e 1950, o estudo mais 
detalhado das riscas determinou a ne- 
cessidade de estabelecer um segundo 
parâmetro de classificação dentro de 
cada tipo. Por isso, introduziu-se a divi- 
são em classes (I, II, III, IV e V). 

Assim como a classificação por tipos 
corresponde, em linhas gerais, a uma 
ordenação por temperaturas, a distri- 
buição em classes reflete uma classifi- 
cação por pressões. Assim, o Sol é uma 
estrela do tipo G2 e da classe V (que 
corresponde às estrelas que no capítulo 
seguinte chamaremos da sequência 
principal. As outras classes são: IV 
(subgigantes), III (gigantes), II (gigan- 
tes brilhantes), Ib (supergigantes me- 
nos brilhantes) e Na (supergigantes). 

Os critérios de classificação em tipos 
variam de uns catálogos para outros. 
Em muitos casos, adota-se como pará- 
metro de classificação o índice de cor, 
definido anteriormente, cujo valor di- 
minui indo das estrelas mais vermelhas 
às mais azuis, isto é, das mais frias às 
mais quentes, podendo relacionar-se fa- 
cilmente com a temperatura da su- 
perfície da estrela. 


Dimensões e massa das estrelas 


O tamanho de uma estrela depende 
tanto da sua massa como da etapa da 
sua evolução. O raio pode variar de 
poucos quilômetros até cerca de mil 
vezes o do Sol (isto é, até cerca de 700 
milhões de quilômetros); o seu valor 
mínimo corresponde a estrelas na úl- 
tima etapa da evolução, e o máximo a 
estrelas vermelhas muito pouco densas, 
cuja superfície se dilatou extraordina- 
riamente. Calcula-se que o Sol passará 
por esta etapa dentro de uns 5 bilhões 
de anos: a Terra ficará então englo- 
bada na sua massa. 

Os raios estelares não podem ser me- 


didos a partir do tamanho das imagens 
tal como as vemos da Terra, já que 
praticamente todas as estrelas apa- 
recem como pontos, mesmo quando 
observadas com os instrumentos mais 
potentes. 

Quando a estrela é suficientemente 
próxima, o seu raio pode medir-se por 
processos óticos especiais (interferome- 
tria). Na maior parte dos casos, porém, 
o que se faz é determinar a tempera- 
tura efetiva através do estudo do es- 
pectro e, a partir desta e da luminosi- 
dade, obter o valor do raio. 

Como podemos conhecer a massa de 
uma estrela? O estudo do seu espectro 
fornece-nos informações sobre o valor 
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Espectro de uma binária espectroscópica: 

o desdobramento periódico das riscas, 

devido aos desvios Doppler 

em sentidos contrários, permite deduzir 

que se trata de um sistema duplo, 

ainda que este não seja observável visualmente 
nem dê lugar a eclipses. 


N4415.1 


Diagrama de Hertzsprung-Russell (H-R). 
Trata-se de um diagrama composto, 

no qual figuram estrelas situadas 

em pontos muito diferentes da Galáxia. 


AN 4528.6 


da aceleração da gravidade na sua su- 
perfície; se, além disso, se conhece o 
raio, o valor da massa pode ser calcu- 
lado facilmente. Contudo, as determi- 
nações mais exatas são feitas quando a 
estrela não se encontra isolada, mas 
quando faz parte de um sistema duplo, 
quer dizer, de um conjunto de duas 
estrelas, relativamente próximas, que 
giram em torno de um centro comum. 
As determinações das massas estelares 
com verdadeira precisão não são muito 
numerosas. 

A massa das estrelas não pode ser 
uma qualquer. O Sol é, a este respeito, 
uma estrela das mais representativas: 
não existem estrelas com massa cem 
vezes superior à do Sol, nem inferior a 
um centésimo deste. De facto, já é 
muito duvidoso que existam estrelas de 
massa igual a 50 vezes a do Sol: corpos 
deste tamanho são instáveis. Por outro 
lado, um astro com uma massa inferior 
a algumas centésimas da solar nunca 
chegará a gerar luz própria. 
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Classificação das estrelas 


Uma vez determinadas as magnitu- 
des absolutas (luminosidades) e os 
tipos espectrais ou os índices de cor 
(equivalentes às temperaturas) das es- 
trelas de um conjunto, é possível si- 
tuá-las num diagrama bidimensional, 
representando as temperaturas no eixo 
horizontal (abcissas) e as luminosida- 
des no vertical (ordenadas) (veja-se a 
figura). O gráfico assim obtido recebe o 
nome de diagrama de Hertzsprung- 
Russell (vulgarmente conhecido como 
diagrama H-R) e constitui um utensí- 
lio básico para relacionar os resultados 
da teoria da estrutura e da evolução 
estelares com os dados das observações. 

No diagrama H-R, as temperaturas 
das superfícies estelares aumentam da 
direita para a esquerda, enquanto que 
as luminosidades o fazem de baixo para 
cima. 

Se tomarmos um conjunto qualquer 
de estrelas e pretendermos representá- 
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Diagrama de Hertzsprung-Russell 
correspondente às estrelas mais próximas 
do Sol (Mvis: magnitude absoluta visual; 
B-V: índice de cor). 
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lo no diagrama de Hertzsprung-Russell, 
encontraremos a dificuldade de que, 
para passar de magnitudes aparentes a 
absolutas (ou a luminosidades), é pre- 
ciso conhecer a distância de cada estre- 
la. Podemos limitar-nos a estrelas pró- 
ximas do Sol, com paralaxes bem de- 
terminadas. Traçando o diagrama H-R 
das estrelas próximas observaremos se- 
guidamente, por poucas que incluamos, 
que não ficam repartidas uniforme- 
mente. A maior parte ocupará uma 
faixa estreita e não muito curvada, do 
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extremo superior esquerdo ao inferior 
direito do diagrama. Essa franja, quase 
uma linha, recebe o nome de sequência 
principal; a densidade de pontos será 
maior na sua parte inferior. Aparece- 
rão, também, alguns pontos na zona 
superior direita, e uns poucos na zona 
inferior esquerda. A que obedece esta 
distribuição? Porque é que as luminosi- 
dades e temperaturas não se encon- 
tram repartidas ao acaso? Uma expli- 
cação possível (que imediatamente con- 
firmaremos) é a seguinte: ao selecio- 
narmos estrelas devido ao fato de se 
encontrarem perto de nós, tomamos 
uma amostra que inclui estrelas de 
idades e de fases de evolução muito 
diferentes. Supondo que a luminosi- 
dade e a temperatura de cada estrela 
varem com o tempo e a um ritmo 
rápido ou lento segundo for a etapa da 
sua evolução, num instante determi- 
nado observaremos um maior número 
de estrelas nas zonas do diagrama que 
correspondam a fases evolutivas mais 
amplas (mudanças de estrutura mais 
lentas). Mais adiante veremos que a 
sequência principal é formada por es- 
trelas que queimam hidrogênio nas 
suas regiões centrais; o fato da sua 
porção inferior estar mais densamente 
povoada significa que as estrelas de 
massas (e, por conseguinte, luminosida- 
des) menores são as que evoluem mais 
lentamente. 

As estrelas situadas na zona superior 


Caminhos evolutivos no diagrama H-R (no eixo horizontal 

indicam-se os logaritmos das temperaturas efetivas 

das estrelas, e no vertical, os logaritmos 

das luminosidades, calculadas em múltiplos da solar). 

Os números em cada curva indicam a massa da estrela medida 

em massas solares. Os pontos de partida encontram-se sobre a sequência 
principal inicial; a evolução dirige-se para a fase de gigante vermelha. 
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«Janelas» que a atmosfera apresenta para os diferentes tipos de radiações. 
Como se pode ver na figura, a atmosfera terrestre deixa passar 

só uma reduzida fração da radiação procedente do espaço exterior. 

Daí o extraordinário interesse dos observatórios extraterrestres. 


direita do diagrama são as gigantes 
vermelhas, enquanto que as correspon- 
dentes à área inferior esquerda têm o 
nome de anãs brancas. 

Podemos igualmente traçar o dia- 
grama H-R dos conjuntos de estrelas 
cujas distâncias não sejam nossas co- 
nhecidas, porém situadas todas elas na 
mesma zona do espaço e para as quais 
se suponha uma origem comum. Tal é 
o caso dos cúmulos, tanto globulares 
como abertos. 

Os diagramas H-R de cúmulos apre- 
sentam, igualmente, uma seqiência 
principal, uma zona de gigantes verme- 
lhas, e — no caso dos cúmulos fechados, 
velhos— algumas anãs brancas (ainda 
que estas sejam muito difíceis de obser- 
var devido à sua escassa luminosidade 
e às consideráveis distâncias a que se 
encontram esses tipos de cúmulos). Se 
compararmos entre si um certo nú- 
mero de diagramas, veremos que o 
comprimento da segiiência principal, 
assim como o número de gigantes ver- 
melhas, varia de uns para outros. Nos 
cúmulos mais velhos aparece uma ra- 
mificação horizontal que une a zona 
destas últimas à sequência principal. 

As estrelas de um mesmo cúmulo se 
formaram em épocas muito semelhan- 
tes. As suas diferenças de posição no 
diagrama H-R correspondem a fases de 
evolução distintas. As estrelas com 
massa maior evoluem mais rapidamen- 
te. A sequência principal será tanto 
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mais curta quanto mais velho for o 
cúmulo; este constitui um processo de 
determinação de idades dos sistemas 
estelares. 

Ao construir o diagrama H-R de um 
cúmulo, representamos as magnitudes 
aparentes sobre o eixo das ordenadas. 
Para passar às magnitudes absolutas, 
necessitamos conhecer a distância a 
que se encontram as estrelas. Podere- 
mos, porém, prescindir disso, se aceitar- 
mos a hipótese de que as estrelas da 
sequência principal, de uma tempera- 
tura ou tipo espectral determinados, 
possuem todas a mesma magnitude ab- 
soluta. Isto é confirmado comparando 
os diagramas H-R das estrelas próxi- 
mas e de um cúmulo cuja distância 
conhecemos com bastante precisão: o 
das Híades. Aceita esta hipótese, passa- 
mos a dispor de um novo método para 
determinar as distâncias estelares: cal- 
cular o desvio da escala de magnitudes 
que é preciso efetuar para que a se- 
quência principal de um determinado 
cúmulo coincida com a das Híades (ou 
com a das estrelas próximas). Nos 
casos em que é possível comparar as 
distâncias assim calculadas com as ob- 
tidas por outros processos, a concor- 
dância resulta satisfatória. 

O princípio em que este método se 
baseia é o de que a posição de uma 
estrela no diagrama H-R depende ape- 
nas da sua massa, da sua composição 
química inicial e da sua idade. 


janela | 
jÓptica ) 


ionosfera 


, 
] 
|] 
] 
k 
i 
] 


gases atmosfericos 


A origem das estrelas 


Princípios básicos 


Todos os dados de que dispomos 
acerca das estrelas provêm da análise 
dos diferentes tipos de radiações e de 
partículas por elas emitidas. Este ma- 
terial, cada vez mais rico, mais diverso, 
e analisado com maior precisão e mais 
detalhadamente, deve estruturar-se e 
ser interpretado à luz de uma teoria 
coerente, capaz de orientar as obser- 
vações realizadas e de se confrontar 


janela de rádio 


constantemente com estas. A teoria da 
estrutura e da evolução estelar parte 
de algumas hipóteses, em princípio ra- 
zoáveis, que ao serem confirmadas pela 
prática permitem explicar satisfatoria- 
mente a maior parte dos fenômenos 
observados. Entre as mais importantes 
cabe citar: que as estrelas se formam a 
partir da matéria interestelar; que são 
constituídas por massas gasosas que se 
mantêm a temperaturas muito eleva- 
das a partir das suas próprias fontes de 
energia; que no seu interior ocorrem 
diversos processos, e que esta é a causa 


«A atração é precisamente essa relação universal que une todas as 
partes da Natureza num só espaço. Alcança, portanto, [...] todas as 


distâncias da infinidade da Natureza.» 


E. KANT 
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fundamental das suas modificações; 
que as transformações radicais e rápi- 
das do seu estado derivam da acumu- 
lação de modificações mais lentas e 
paulatinas..., e, envolvendo-as a todas, 
que o comportamento da matéria 
assim como as suas transformações se 
rege pelas mesmas leis objetivas em 
qualquer ponto ou em qualquer época 
do Universo. 


Formação das estrelas 


Como já anteriormente dissemos, 
as estrelas se formam a partir do gás e 
da poeira interestelares. Esta afirma- 
ção encontra-se fundamentada numa 
enorme quantidade de observações que 
demonstram que os corpos mais jovens 
se encontram nas zonas onde a densi- 
dade dessa matéria é especialmente ele- 
vada. Contudo, o processo detalhado 
da condensação de uma nuvem interes- 
telar até a formação de uma estrela 
pressupõe muitas incógnitas. 

Se uma massa relativamente isolada 
não se encontra submetida a nenhuma 
ação relevante de origem exterior; se, 
além disso, é suficientemente tênue, 
fria e não gira com demasiada rapidez, 
a força principal que sobre ela atua é 
a atração mútua das partículas que a 
integram. Esta atração, idêntica à que 
a Terra exerce sobre os outros objetos 
(causa do peso destes últimos), recebe 
o nome de gravitação. A ação gravita- 
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O desenho ilustra a teoria geralmente aceita 

sobre a formação de sistemas planetários. 

Uma nuvem de matéria interestelar ao se condensar 

gira cada vez mais rapidamente e acaba por se desfazer. 

A parte central dá origem a uma estrela e os fragmentos menores, 
que permanecem em órbita em torno da mesma, originam os planetas. 


cional, que determina a formação das 
estrelas, mantém também sua coesão, 
e constitui um fator determinante de 
sua evolução. 

As partículas de uma nuvem de gás 
encontram-se sempre em movimento, 
tanto mais rápido quanto maior for 


sua temperatura. Este movimento 
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constitui uma forma de energia deno- 
minada energia interna da nuvem, e 
tende a dispersá-la. A atração gravita- 
cional entre as partículas, pelo contrá- 
no, tende a reuni-las, a concentrar a 
nuvem. Para dispersá-la há que for- 
necer energia, e a energia necessária 
para dissipar completamente a nuvem 


define-se como a sua energia potencial 
gravitacional. Para que a nuvem se 
condense, chegando a formar uma es- 
trela, é preciso que a energia interna 
seja inferior à necessária para a disper- 
são, condição que recebe o nome de 
critério ou hipótese de Jeans. Uma 
nuvem de gases e de poeira que 


A Cabeça do Cavalo, nebulosa escura 
situada nas proximidades 
de uma das estrelas do Cinturão de Orion. 


cumpra este critério, abandonada à sua 
própria gravitação, se contrairá in- 
definidamente. 

O processo de formação das estrelas 
consiste na passagem de uma nuvem 
de matéria interestelar a um corpo lu- 
minoso que, no diagrama H-R, se en- 
contrará situado na sequência princi- 
pal. Uma importante etapa intermedia- 
ria é constituída pelos embriões de es- 
trelas ou proto-estrelas, primeiro re- 
sultado da condensação da nuvem. 

Vamos observar primeiro as fases da 
condensação. Para que esta se produza, 
a nuvem deve cumprir a hipótese de 
Jeans. Este relaciona a temperatura, 
massa e densidade da nuvem. A tem- 
peratura das nuvens interestelares é 
muito baixa, da ordem de -273ºC (o 
zero absoluto das temperaturas). A 
densidade também é muito pequena, de 
poucos átomos por centímetro cúbico. 
Nessas condições, para que seja possí- 
vel a condensação, a hipótese de Jeans 
impõe uma massa total da nuvem mil 
vezes superior à do Sol. Poucas nuvens 
possuem essa massa e nenhuma estrela 
a tem, dado que explodiria logo ao 
formar-se. Então como é possível que 
se formem estrelas? Por um lado, isto 
se deve à existência de mecanismos 
exteriores à nuvem que a comprimem e 
aumentam a sua densidade, podendo 
então contrair-se devido à sua própria 
gravitação, ainda que a sua massa seja 
menor; por outro lado, ao contrair-se, a 
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nuvem fragmenta-se em pedaços meno- 
res que originam os embriões de estre- 
las. Desta forma, a primeira nuvem dá 
origem não a uma estrela mas a todo 
um cúmulo estelar. 

Os mecanismos de compressão das 
nuvens são: a) choques entre elas que, 
incrustando umas nas outras, aumen- 
tam simultaneamente a massa total e 
a densidade; b) oscilações na densidade 
das estrelas (em zonas particulares da 
galáxia), que provocam ondulações na 
matéria interestelar, com idênticos efei- 
tos; c) separação de gases frios e quen- 
tes (instabilidades térmicas). 

Uma vez asseguradas as condições 
para que a gravitação predomine sobre 
as forças que tendem a dispersar a 
nuvem, ela se contrai progressivamen- 
te. Iniciou-se o seu colapso. 


Diagramas H-R do cúmulo galáctico 
NGC 2264 (em cima) e do M 67 (embaixo). 
O primeiro é um cúmulo extraordinariamente 


jovem, com muitas estrelas na fase 

de contração gravitacional 
pré-segúência principal; o segundo 

é um dos cúmulos abertos mais velhos. 


Nebulosa Dumbell (M 27), na constelação 
do Zorro ou da Raposa. 

A estrela situada no seu centro emite 

raios ultravioleta que são absorvidos 

pela nuvem de gás e reemitidos sob a forma 
de luz visível, azul nas zonas mais quentes 
e vermelha nas zonas mais frias. 


Pormenor do mecanismo de carga 

das placas fotográficas 

na câmara Schmidt de 48 polegadas 
do telescópio Hale, em Monte Palomar. 


Recentemente, graças aos computa- 
dores se pôde começar a calcular a 
marcha do colapso, isto é, como variam 
as condições físicas no interior da 
nuvem à medida que esta se contrai. A 
densidade vai aumentando, porém, até 
que alcance os cem átomos de gás por 
centímetro cúbico, a nuvem deixa pas- 
sar livremente toda a gama de ra- 
diações, tanto as procedentes do exte- 
rior como as que se originam no seu 


Nebulosa do Caranguejo. Formada 
provavelmente a partir da explosão 

de uma supernova, observada por astrônomos 
chineses e japoneses no ano de 1054. 

No seu centro detectou-se um pulsar, 
considerado um resíduo da explosão. 


interior. As primeiras contribuem para 
aquecê-la, a saída das segundas para 
esfriá-la. O balanço é tal que a tempera- 
tura diminui ao aumentar a densidade. 

A partir de certa altura (quando a 
densidade é de cerca de 1000 átomos 
por centímetro cúbico), a nuvem já não 
deixa passar as radiações procedentes 
do exterior. A única causa do aque- 
cimento é a contracção do gás que 
aquece ao comprimir-se. A nuvem, 
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porém, contém igualmente grãos de 
poeira que arrefecem o gás, já que se 
encontram em contacto com ele e, en- 
quanto aquecem, emitem o calor rece- 
bido sob a forma de radiações infraver- 
melhas, podendo aquele, desta forma, 
sair da nuvem. O resultado é que a 
temperatura continua a baixar: passa 
de -263ºC, quando a densidade é de 
20 000 átomos por centímetro cúbico a 
-268ºC, para um milhão de átomos por 
centímetro cúbico (a densidade de um 
metal como o ferro, em condições nor- 
mais é superior a 1000 trilhões de 
átomos por centímetro cúbico). A par- 
tir daqui volta a subir: -261ºC para 
100 bilhões de átomos por centímetro 
cúbico. O aumento da temperatura 
deve-se a que a nuvem já não deixa 
escapar livremente as radiações que se 
produzem no seu interior: diz-se que é 
opaca às radiações infravermelhas dos 
grãos. 


Embriões de estrelas 


A condensação das nuvens de maté- 
ria interestelar devida à sua própria 
gravitação se produz, ao princípio, sem 
que nenhuma força a ela se oponha 
(isto é conhecido com o nome de queda 
livre). O resultado é que a matéria sé 
concentra muito mais perto do centro 
do que no resto da nuvem. Essa zona 
central é a primeira a tornar-se opaca e 
a aquecer. Tal como sucede com qual- 
quer gás, surge uma pressão que tende 
a refrear a queda da matéria na direção 
do centro, a deter a contração. Há um 
momento em que a pressão contra- 
balança quase exatamente a força da 
atração gravitacional: na zona em que 
isto se produz cessa praticamente a 
contração (na realidade ela continua, 
mas muito lentamente). Surge então 
um núcleo denso e quase estável, que 
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constitui a proto-estrela ou embrião 
estelar, sobre o qual continua a chover 
a matéria mais tênue. A «chuva» de 
matéria sobre a superfície do «em- 
brião» faz com que a temperatura 
deste último aumente; o fenômeno é 
semelhante ao que acontece quando 
deixamos cair uma bola de chumbo de 
uma altura elevada para o solo: a bola 
se achata e aquece. Durante algum 
tempo a radiação emitida pela estrela 
tem sua origem nesse processo. A tem- 
peratura na superfície da proto-estrela 
é elevada, porém a radiação que chega 
até nós é relativamente baixa (radiação 
infravermelha). Isso se deve ao fato de 
não a recebermos diretamente, mas, 
antes de chegar até nós, ter sido absor- 
vida e emitida de novo pela nebulosida- 


é 
Astrônomo no foco Cassegrain 
do telescopio Hale de 200 polegadas, 
em Monte Palomar. 
Por baixo, cabine de observação 
no foco primário do mesmo telescópio. 


de, muito mais fria, que rodeia a proto- 
-estrela. Esta nebulosidade torna-se 
mais tênue e, portanto, mais transpa- 
rente. Por sua vez, o calor emitido pela 
sua queda diminui. O núcleo quente 
aparece como uma estrela avermelhada 
e de enorme diâmetro na primeira 
etapa da sua juventude. 


Diagrama H-R do cúmulo globular M3, 
na constelação dos Cães de Caça. 


Associações estelares 


Quais as provas que existem de que, 
efetivamente, as estrelas se formam a 
partir da matéria interestelar e de que 
o processo de condensação de uma 
nuvem origina o nascimento quase si- 
multâneo de um apreciável número 
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daquelas estrelas? O dado mais signi- 
ficativo é a existência de associações 
estelares. 

Estas são conjuntos de estrelas do 
mesmo tipo concentradas numa região 
relativamente reduzida da Galáxia. Di- 
ferenciam-se dos cúmulos porque, nas 
associações, a densidade global de es- 
trelas não é forçosamente maior que a 
média da Galáxia, e sim de um tipo 
particular. A sua existência foi assina- 
lada pelo astrofísico armênio Ambart- 
sumian, na década de cinquenta. As 
estrelas mais frequentes nas asso- 
ciações são as dos tipos espectrais O e 
B. São muito quentes e luminosas, o 
que implica que possuam uma grande 
massa; sua luz é azulada. 

Por serem estrelas de grande massa, 
evoluem muito rapidamente, e a sua 
luz torna-se cada vez mais avermelha- 
da. Vemos, portanto, que as estrelas 
azuis e muito luminosas também são, 
necessariamente, muito jovens (a ju- 
ventude extrema, para uma estrela, é 
não superar demasiado o milhão de 
anos). Assim, não só fica confirmado 
que a formação de estrelas ocorre da 
forma descrita, como também, inclusi- 
ve, que este processo de condensação 
prossegue atualmente. A observação de 
glóbulos escuros que emitem radiação 
infravermelha em diferentes zonas da 
Galáxia demonstra que estão se for- 
mando proto-estrelas nas regiões de 
nuvens densas de gás e de poeira. 
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Sistemas múltiplos: 
estrelas duplas 
e sistemas planetários 


Os cálculos detalhados do colapso 
das nuvens da matéria interestelar in- 
cluem os efeitos de gravitação e, tam- 
bém, os da força centrífuga. Natural- 
mente, as nuvens não só se movem 
umas em relação às outras e às es- 
trelas, como também giram sobre si 
mesmas, mais ou menos rapidamente; 
como consequência disso, aparece uma 
força (força centrífuga), perpendicular 
ao eixo de rotação, que se opõe à gravi- 
dade (isto é, à queda na direção do 
centro da nuvem) e pode, inclusive, 
chegar a dividir a nuvem. Ao se con- 
densarem, muitos embriões estelares se 
fragmentam. Assim se formam os siste- 
mas múltiplos, de duas ou mais estre- 
las que giram em torno de um centro 
comum e permanecem ligadas devido à 
sua mútua atração gravitacional. Al- 
guns são instáveis e acabam por se 
destruir. Os mais frequentes são os sis- 
temas duplos: nestes, a estrela de 
massa maior chama-se primária e a 
menor secundária. Quase metade das 
estrelas da nossa Galáxia faz parte de 
sistemas duplos, os quais fornecem 
enorme quantidade de dados acerca da 
estrutura daquelas: permitem -em 
muitos casos— determinar as suas 
massas, a influência da atração de uma 
estrela sobre a estrutura da outra, etc.; 


Rotação diferencial de uma estrela: o equador gira com maior velocidade 
que a zona próxima dos pólos. No caso do Sol, os pontos do equador 
necessitam de pouco mais de 25 dias para efetuar uma rotação completa, 
enquanto que os dos pólos a realizam em 28 dias. Supõe-se que os pontos 
do interior (mais condensado) giram também com maior rapidez 

que os da superfície. A proporção com que o fazem 

tem sido objeto de vivas polêmicas entre os especialistas. 


a 


frequentemente, uma das estrelas do 
par é praticamente invisível, podendo 
contudo detetar-se devido aos seus efei- 
tos sobre a órbita da outra. Isto já deu 
lugar a algumas das mais interessantes 
descobertas dos últimos anos. 

Por vezes, a força centrífuga não 
provoca a fragmentação em duas ou 


mais estrelas e dá origem a uma espé- 
cie de disco, muito achatado e com 
uma condensação central, animado de 
um movimento de rotação. As hetero- 
geneidades do disco podem ocasionar 
instabilidades que levem a matéria a 
condensar-se, por um lado, no centro e, 
por outro, em vários corpos que roda- 
rão em órbitas à volta do núcleo cen- 
tral. Este dará lugar a uma estrela; os 
outros corpos, de menor tamanho, da- 
rão origem a um sistema planetário. 
Que a condensação da matéria dê on- 
gem a uma estrela ou a um planeta, 
apenas depende da massa implicada: se 
possuísse uma massa um pouco maior, 
o planeta Júpiter, por exemplo, poderia 
produzir no seu interior a energia sufi- 
ciente para manter uma luminosidade 
própria; dessa forma o nosso Sistema 
Solar teria constituído uma estrela 
dupla. 


Origem da luminosidade 
das estrelas 


As estrelas irradiam luz: esta é preci- 
samente a característica que sempre 
permitiu reconhecê-las. Os meios de 
observação mais modernos também nos 
têm informado de que emitem ra- 
diações em todos os comprimentos de 
onda (ondas de rádio, raios infraverme- 
lhos, luz visível, raios ultravioletas e 
raios X), assim como partículas de di- 
versas energias. Contudo, ainda que 
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Traços de estrelas no firmamento obtidos 
mediante a utilização de uma câmara fixa 
com longo tempo de exposição. 


Se tivesse possuído uma massa maior, 
o planeta Júpiter se teria 

convertido numa estrela. 

Em baixo, o Sol. 


toda fonte se esgote e que toda luz 
acabe por empalidecer e por se extin- 
guir, as estrelas parecein imutáveis: a 
sua luminosidade e a sua cor permane- 
cem ao longo dos séculos; isto, acres- 
cido da imobilidade de sua posição, 
levou os filósofos da Antigiiidade a 
supor que elas pertenciam a uma «esfe- 
ra» superior, oposta pela sua própria 
natureza ao «mundo sublunar» ou es- 
fera da mudança e da corrupção. Preci- 
samente, a observação de uma nova 
(estrela que, no espaço de alguns dias, 
aumenta o seu brilho de várias magni- 
tudes) em meados do século II a.C. 
suscitou vivas polêmicas ao evidenciar 
manifestamente que nas esferas supe- 
riores também eram possíveis as 
mudanças. 

Muito mais recentemente, já em 
pleno século xx, a constância da lumi- 
nosidade das estrelas continuava a sus- 
citar perplexidade. Tanto mais que a 
Paleontologia* tinha fornecido dados 
que indicavam que há mais de 1 bilhão 
de anos a luminosidade do Sol devia 
ser praticamente a mesma de agora. 
Aquela é, com efeito, a idade de algu- 
mas algas marinhas fósseis que nunca 
poderiam ter existido se a temperatura 
média da Terra tivesse diferido da 
atual em mais de 20 ºC. 

Emitir luz ou qualquer outro tipo 
de radiações significa perder energia. 
Como pode se manter, então, quase 
constante a luminosidade do Sol ao 
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O ciclo CNO (em cima) e a cadeia próton-próton (embaixo; 


O resultado destas reações é a síntese 


do hélio a partir de núcleos de hidrogênio (prótons). 


longo de mais de 1 bilhão de anos, 
tendo em conta o enorme gasto de 
energia que isto representa? O pro- 
blema é o mesmo para as outras estre- 
las, das quais o Sol é apenas o repre- 
sentante que se conhece melhor. 

Na segunda metade do século xIX, 
Kelvin e Helmholtz forneceram uma 
primeira explicação —ainda que insufi- 
ciente — de como uma grande massa de 
gás pode irradiar grandes quantidades 
de energia durante muito tempo. Se 
tivermos uma grande esfera de gás, 
quase em equilíbrio e apenas subme- 
tida à atração gravitacional que exer- 
cem entre si as partículas que a com- 
põem, esta tenderá a contrair-se, a 
fundir-se. As partículas do gás (átomos 
e moléculas) «caem» na direção do 
centro e ao fazê-lo adquirem uma ve- 
locidade cada vez maior. Como, ao 
mesmo tempo, cada partícula se entre- 
choca com muitas outras, a queda 
traduz-se por um aumento geral da 
agitação das partículas. Isto quer dizer 
que a temperatura e a pressão do gás 
aumentam, o que, por sua vez, refreia a 
queda. Em termos físicos, isto exprime- 
-se dizendo que a energia potencial 
gravitatória se transformou em energia 
interna da estrela. 

Se se calcular a relação entre a ener- 
gia gravitacional gasta no processo de 
contração e o aumento de energia cor- 
respondente ao aquecimento do inte- 
rior da estrela, observa-se que a se- 
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gunda constitui apenas metade da pri- 
meira. A outra metade da energia gra- 
vitacional teve de escapar da estrela, 
sendo irradiada para o espaço exterior. 
A quantidade de energia emitida por 
unidade de tempo define, precisamente, 
a luminosidade da estrela. 

O que determina a maior ou menor 
rapidez dessa emissão, isto é, a lumino- 
sidade? A radiação procede de todos os 
pontos da estrela, sobretudo do local 
onde a concentração da matéria é 
maior: das zonas mais densas e, por 
conseguinte, mais profundas. O fator 
determinante é, portanto, a velocidade 
com que esta radiação, procedente do 
interior, alcança a superfície da estrela. 

Poderia pensar-se que a radiação 
produzida no centro da estrela, por 
exemplo, chega à superfície propa- 
gando-se à velocidade da luz no vácuo 
(cerca de 300 000 quilômetros por se- 
gundo). Nada mais afastado da realida- 
de. Um fóton (partícula portadora de 
energia radiante) proveniente do cen- 
tro, antes de chegar à superfície é ab- 
sorvido e reemitido uma infinidade de 
vezes pelos átomos do gás que encontra 
no seu caminho. Entre cada absorção e 
a correspondente reemissão decorre um 
certo intervalo de tempo. O total, para 
todo o percurso, é da ordem de um 
milhão de anos para uma estrela como 
o Sol. Isto quer dizer que se, em deter- 
minado instante, a parte central da 
estrela deixasse de emitir luz, isso ape- 
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Nuvens de gás e poeira em diferentes regiões da Galáxia. 
Aquelas constituem zonas de ativa formação de estrelas; 


em muitas delas detectaram-se glóbulos escuros 


que emitem radiações infravermelhas e microondas. 


nas poderia ser observado na sua su- 
perfície ao fim desse tempo. 

A rapidez com que a luz atravessa o 
material da estrela é inversamente pro- 
porcional à opacidade do mesmo. Com 
isto já podemos fazer uma ideia de 
como um astro pode emitir luz: sua 
própria gravitação faz com que ele se 
contraia, o que por sua vez determina 
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Em baixo, no Escudo de Sobieski; à direita, 
o «corpo de elefante», no Unicórnio. 


o aumento de temperatura no interior 
e a emissão de energia sob a forma de 
radiações. A estrela se contrai e aquece 
cada vez mais (tendo em conta a perda 
contínua de energia). A velocidade da 
contração é determinada pela opaci- 
dade do gás de que a estrela é formada, 
já que a metade da energia gravitacio- 
nal libertada deve deixar o astro sob a 


forma de radiações, e que, para isso, 
tem de atravessar uma certa espessura 
do mesmo. 

Desta forma, compreende-se que um 
corpo de enorme massa, como o Sol 
(198 000 quatriliões de toneladas, apro- 
ximadamente), possa emitir tão grande 
quantidade de luz durante muito tem- 
po. E fácil, porém, calcular qual é a 
sua energia gravitacional total e, se se 
dividir esta pela energia irradiada por 
unidade de tempo, o resultado nos in- 
dicará qual a duração máxima desta 
fonte de energia, supondo que ela flua 
sempre com o seu ritmo atual. O resul- 
tado, 30 milhões de anos, constitui 
uma fração muito pequena comparada 
com os mais de 1 bilhão de anos de 
luminosidade solar quase constante 
que os dados paleontológicos implicam. 

Não era, portanto, a luminosidade 
das estrelas que, passado já um terço 
do nosso século, levantava diretamente 
um problema, e sim a sua extraordiná- 
ria constância e duração. 


Reações termonucleares 
e luminosidade 


Ainda que se possuíssem dados 
quanto ao tipo de solução do problema, 
pode se dizer que só em 1937, a partir 
dos trabalhos de Bethe e de Von Weiz- 
sácker, é que se começou a dispor de 
uma teoria satisfatória sobre os proces- 
sos que podem manter as estrelas como 
corpos luminosos durante bilhões de 
anos. Estes processos são as reações 
termonucleares de fusão entre diferen- 
tes elementos químicos. 

Os constituintes fundamentais da 
matéria são os átomos: a cada ele- 
mento químico corresponde um tipo 
determinado que difere dos dos restan- 
tes elementos na sua massa e na sua 
estrutura; as combinações entre áto- 
mos originam, por sua vez, as molécu- 
las. Em cada átomo pode-se diferenciar 
uma camada exterior ou invólucro for- 
mado por elétrons (que possuem carga 
elétrica negativa e uma massa muito 
pequena) e um nucleo no qual se con- 
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Fotografia em raios X da coroa solar, 
obtida pelo Skylab em maio de 1973. 


centra quase toda a massa do átomo. 

Se dois núcleos atômicos se aproxi- 
mam entre si a uma distância muito 
pequena, sofrem uma força de repulsão 
que tende a separá-los. Isto se deve ao 
fato de ambos possuírem cargas elétri- 
cas do mesmo sinal (positivas). No in- 
terior de uma estrela os núcleos atômi- 
cos encontram-se animados de grandes 
velocidades, graças às quais se produ- 
zem choques violentos entre eles com 
uma frequência muito elevada. A 
maior parte destes choques fazem uni- 
camente com que os núcleos rebotem: 
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a força de repulsão eletrostática freia- 
-os à medida que se aproximam, 
obrigando-os a se repelirem com a 
mesma energia com que tinham che- 
gado. 

Contudo, os núcleos atômicos são 
formados por duas espécies de partícu- 
las: os prótons e os nêutrons (as pri- 
meiras com carga elétrica positiva, as 
segundas sem carga; as suas massas 
são praticamente iguais e praticamente 
coincidem com a do átomo do hidro- 
gênio). Entre elas existem forças de 
atração que mantêm a coesão do nú- 
cleo (forças nucleares), que têm um 
alcance muito curto: só são relevantes 
quando as partículas se encontram 
muito próximas. Nisto diferem das 
forças eletrostáticas, que atuam a 
qualquer distância. No entanto, a cur- 
tas distâncias, as forças de atração 
nuclear são mais intensas do que as 
eletrostáticas. 

Portanto, se os núcleos se aproxi- 
mam suficientemente, dominarão as 
forças de atração entre os prótons e os 
nêutrons de ambos e se produzirá uma 
reação nuclear de fusão, formando-se 
uma nova combinação de prótons e 
nêutrons, um núcleo atômico novo. Se 
não se desprendeu nenhum próton ou 
nêutron, a massa do novo núcleo será, 
aproximadamente, a soma das corres- 
pondentes aos dois núcleos primitivos. 
As reações de fusão sintetizam núcleos 
mais pesados do que os originais. 


Nas reações de fusão, os núcleos ao 
se juntarem formam outro mais com- 
pato, mais «apertado», e neste processo 
dissipa-se energia: neste caso energia 
nuclear. Isso se deve ao fato de que a 
massa do novo núcleo é, quase sempre, 
um pouco menor do que a soma das 
massas dos núcleos que se combina- 
ram. Este déficit de massa (m) 
transformou-se em energia (E), segundo 
a conhecida fórmula de Einstein: 
E=me? (a energia libertada é igual à 
massa dissipada multiplicada pelo qua- 
drado da velocidade da luz). 

Essas reações recebem o nome de 
termonucleares porque a energia neces- 
sária para que os núcleos se aproximem 
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Gráfico ilustrativo das massas 
e magnitudes absolutas de algumas 
das estrelas mais conhecidas. 


suficientemente, vencendo a repulsão 
eletrostática, provém da agitação das 
partículas do gás, isto é, da energia 
térmica do mesmo, proporcional à sua 
temperatura: a rapidez com que se pro- 
duz uma determinada reação termonu- 
clear é função direta da densidade do 
gás, e, sobretudo, da sua temperatura. 

As reservas de energia nuclear de 
uma estrela são suficientes para man- 
ter constante a sua luminosidade du- 
rante períodos da ordem dos indicados 
anteriormente. Tomemos como refe- 
rência o Sol e suponhamos que todo ele 
fosse formado por hidrogênio. Na trans- 
formação de quatro núcleos de hidro- 
gênio em um de hélio se perdem oito 
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Nebulosa da Lagoa (M 8), na constelação do Sagitário. 
Trata-se de uma nebulosa de emissão ou fluorescente. 


As nuvens de gás e de poeira são aquecidas por estrelas jovens, muito luminosas. 
Aparecem também glóbulos escuros, que se julga serem embriões estelares. 


milésimos da massa inicial envolvida 
na reação. Se todo o hidrogénio do Sol 
se transformasse em hélio, neste pro- 
cesso se produziria tal quantidade de 
energia que permitiria manter a atual 
luminosidade do Sol durante o tempo 
de 10 bilhões de anos, mais do que 
suficiente para garantir uma notável 
continuidade da temperatura na su- 
perfície da Terra desde as primeiras 
eras geológicas. 
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Uma vez formadas a partir das nu- 
vens de matéria interestelar, as estrelas 
continuam a se contrair durante vários 
milhões de anos, o que origina o au- 
mento da temperatura no seu interior. 
Quando esta é suficiente, se desenca- 
deiam as reações termonucleares que 
freiam quase por completo a contração 
e mantêm a luminosidade ao mesmo 
nível durante bilhões de anos. Ao ces- 
sarem as reações, a contração prosse- 


Catálogo de Messier de cúmulos e nebulosas 


M NGC pr Distância Constelação Descrição 
1 1952 8,4 1050 pc Tau Neb. do Caranguejo 
2 7089 6,3 16 kpc Agr Cúmulo globular 
3 5272 6,4 14 kpc CVn Cúmulo globular 
4 6121 6,4 2,3 kpc Sco Cúmulo globular 
5 5904 6,2 8,3 kpc Ser Cúmulo globular 
6 6405 6,3 630 pc Sco Cúmulo galáctico 
7 6475 “ 250 pe Sco Cúmulo galáctico 
8 6523 6 1,5 kpc Sgr Neb. Lagoa 
9 6333 7,3 7,9 kpc Oph Cúmulo globular 
10 6254 8,7 5,0 kpc Oph Cúmulo globular 
11 6705 6,3 1,7 kpc Sct Cúmulo galáctico 
12 6218 6,6 5,8 kpe Oph Cúmulo globular 
13 6205 6,7 6,9 kpc Her Cúmulo globular 
14 6402 Tah 7,2 kpc Oph Cúmulo globular 
15 7078 6,0 15 kpc Peg Cúmulo globular 
16 5611 6,4 1,8 kpc Ser Neb. Gasosa 
17 6618 7,4 1,8 kpc Sgr Neb. Ómega 
18 6613 7,5 1,5 kpc Sgr Cúmulo galáctico 
19 6273 6,6 6,9 kpc Oph Cúmulo globular 
20 6514 9 1,6 kpc Sgr Neb. Trífide 
21 6531 6,6 1,3 kpc Sgr Cúmulo galáctico 
22 6656 5,9 3,0 kpc Sgr Cúmulo globular 
23 6494 6,9 660 pc Sgr Cúmulo galáctico 
24 6603 4,6 5,0 kpc Sgr Cúmulo galáctico 
25/C 4725 6,5 600 pc Sgr Cúmulo galáctico 
26 6694 9,3 1,5 kpc Sct Cúmulo galáctico 
27 6853 7,6 200 pe Vul Dumbbell 
28 6626 7,3 4,6 kpc Sgr Cúmulo globular 
29 6913 tri 1,2 kpc Cyg Cúmulo globular 
30 7099 8,4 13 kpc Cap Cúmulo globular 
31 224 4,8 700 kpc And Galáxia 
32 221 8,7 700 kpc And Galáxia 
33 598 6,7 700 kpc Tri Galáxia 
34 1039 [5 ps) 449 pc Per Cúmulo galáctico 
35 2168 5,3 870 pc Gen Cúmulo galáctico 
36 1960 6,3 1,3 kpc Aur Cúmulo galáctico 
37 2099 6,2 1,3 kpc Aur Cúmulo galáctico 
38 1912 74 1,3 kpc Aur Cúmulo galáctico 
39 7092 se 250 pc Cyg Cúmulo galáctico 
40 
41 2287 4,6 670 pc CMa Cúmulo galáctico 
42 1976 4 460 pc Ori Neb. de Orion 
43 1982 9 460 pc Ori Neb. de Orion 
44 2632 37 158 pe Cne Presépio 
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A grande nebulosa de Orion; 

os dados obtidos acerca dela 

fazem admitir que se trata 

de uma região do espaço 

no qual continuam a formar-se estrelas. 


gue até as fases finais da vida da estre- 
la. Os tempos assinalados correspon- 
dem a estrelas de' massas parecidas 
com a do Sol. Nas de massas sensivel- 
mente maiores, a evolução é muito 
mais rápida. 


As quatro interações 
fundamentais da física 


Pode se resumir tudo quanto se disse 
até aqui em termos das noções mais 
importantes da Física. Suponhamos 
que a matéria que formará a estrela se 
encontra, no princípio, num estado de 
enorme dispersão — praticamente infi- 
nito—, que eletricamente é neutra e 
que a sua temperatura é nula. Na 
prática, também serão irrelevantes as 
interações entre as partículas e, por 
conseguinte, não existirá a mínima pro- 
dução de energia. Para esta ser obtida, 
deverá intervir a ação recíproca das 
partículas, que só poderá se produzir 
por meio das quadro interações funda- 
mentais conhecidas: gravitacional, dé- 
bil (ou de Fermi), eletromagnética e 
nuclear (ou forte), enumeradas por 
ordem crescente de intensidades. A pri- 
meira e a terceira são de longo alcance: 
diminuem na razão inversa do qua- 
drado da distância entre as partículas; 
a segunda e a quarta são de curto 
alcance: praticamente deixam de atuar 
quando a distância é superior ao diá- 
metro de um núcleo atômico (da 
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ordem da bilhonésima parte do milí- 
metro). 

Se a partir dessa matéria infinita- 
mente dispersa quisermos obter um 
corpo luminoso, deverá se «ligar», pelo 
menos, alguma das interações e, para 
isso, deve se encurtar a distância entre 
as partículas, ou seja, aumentar a den- 


sidade. Em primeiro lugar, começará a 
tomar importância a interacção gravi- 
tacional, que é de longo alcance: as 
partículas se acelerarão, adquirindo 
energia cinética. Ao caírem e ao se 
aproximarem chocam entre si. Supo- 
nhamos que se trata de átomos de 
hidrogênio, formados por um próton e 


por um elétron que gira numa órbita à 
volta do primeiro. Estes choques de 
partículas assinalarão o início da inte- 
ração eletromagnética: os elétrons vi- 
brarão nos átomos, sacudidos pelas co- 
lisões, e inclusive chegarão a se des- 
prender. Estas interações entre cargas 
elétricas fazem com que as estrelas 
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A radiação cósmica é constituída 

por partículas elementares que se movimentam 
no espaço a enormes velocidades. 

Na fotografia, rastros de partículas elementares 
obtidas numa câmara de bolhas. 


comecem a emitir fótons, isto é, luz e 
outros tipos de energia radiante. O 
ritmo da emissão desta será determi- 
nado pela opacidade do material, que 
depende da densidade, da temperatura 
e da composição química. Os processos 
que intervêm na passagem da luz atra- 
vés do interior da estrela (absorção e 
emissão de radiações), também consti- 
tuem radiações eletromagnéticas. 
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Quando a densidade e a temperatura 
são suficientes, «se ligam» tanto as 
interações fortes como as débeis. Já nos 
referimos aos efeitos das primeiras. As 
segundas estão relacionadas com a ab- 
sorção e a emissão de cargas elétricas 
pelos núcleos e dão lugar ao apareci- 
mento de uma partícula, o neutrino, 
que transporta energia, como o fóton, 
mas que interatua muito pouco com a 


matéria estelar. Os neutrinos atraves- 
sam a estrela praticamente à veloci- 
dade da luz, proporcionando um meca- 
nismo de perda de energia muito rá- 
pida que acelera certas etapas da evo- 
lução estelar. 


Estado físico do interior 
das estrelas 


Quais são as temperaturas e as den- 
sidades típicas do interior de uma es- 
trela? Em que estado de agregação se 
encontra a matéria nessas zonas? 

Tomemos em consideração, uma vez 
mais, o caso do Sol, o qual, além de ser 
uma estrela de tipo médio, é a melhor 
conhecida. A temperatura efetiva da 
sua superfície é de cerca de 5 760ºK 
(ou seja, de 5 487ºC) e aumenta com 
regularidade na direção do centro da 
estrela. Se descermos à profundidade 
de 2% do raio solar, a temperatura já 
é de cerca de 100 000ºK, aumentando 
progressivamente até alcançar cerca de 
10 milhões de graus na zona compreen- 
dida entre o centro e 18% do raio total. 

A densidade média do Sol é, aproxi- 
madamente, de 1,4 gramas/cm?, isto é, 
muito parecida com a da água. No 
centro é de mais de 100 gramas/cm?, 
maior do que a de qualquer sólido a 
pressões da ordem das que podem ser 
obtidas na superfície da Terra. Como 
podemos, pois, dizer que se trata de 
uma imensa esfera de gás, como acon- 
tece na prática? Isso deve-se a que, 


quando a temperatura é extraordina- 
riamente elevada, a matéria não é for- 
mada por átomos normais, eletrica- 
mente neutros, mas antes por íons, 
átomos que perderam total ou parcial- 
mente os seus elétrons. O volume des- 
tes últimos é muito menor que o dos 
primeiros, pelo que os efeitos devidos 
ao volume das partículas e às forças de 
coesão entre estas são desprezíveis, e o 
comportamento da matéria continua a 
ser o de um gás, apesar da sua elevada 
densidade. Isto é válido para a maioria 
das estrelas. No entanto, na zona cen- 
tral de algumas delas (em determina- 
dos estágios da sua evolução), ou na 
maior parte da sua massa (nas fases 
finais da vida estelar), o gás pode che- 
gar a comportar-se de uma forma 
muito diferente da de um gás «nor- 
mal». O estado da matéria pode, inclu- 
sive, corresponder ao de um sólido ou 
ao de um líquido. Esses efeitos co- 
meçam a deixar de se fazerem sentir 
quando a densidade se aproxima da 
tonelada por centímetro cúbico, e de 
uma forma mais evidente quanto 
menor for a temperatura. 

A energia irradiada por um ponto do 
interior de uma estrela é absorvida a 
pouca distância daquele pela matéria 
que, se se encontrar mais perto da 
superfície voltará a irradiá-la, com um 
certo atraso, a uma temperatura infe- 
rior. Esta forma de fluir a energia do 


interior até à superfície é conhecida 
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com o nome de transporte radioativo. 
Este não é, porém, o único modo de 
transmissão de energia dos interiores 
estelares: se, por exemplo, num ponto 
da estrela se gera uma quantidade con- 
siderável de energia —e, com isso, a 
temperatura se torna muito maior do 
que a zona situada imediatamente por 
cima— tendem a formar-se bolhas 
quentes que, sendo menos densas, 
sobem e transportam o calor. Este é o 
transporte convectivo de energia, aná- 
logo ao que se produz num líquido em 
ebulição. Radiação e convecção cons- 
tituem os dois principais modos de 
transmissão de calor no interior de 
uma estrela, já que a condução (tipo 
de transporte que tem lugar numa 
barra metálica aquecida numa das ex- 
tremidades) é, em regra geral, pouco 
efetiva. As únicas exceções são os esta- 
dos extraordinariamente densos da ma- 
téria, aos que já anteriormente nos 
referimos: neles, a condução é de tal 
forma eficaz que toda a zona da estrela 
onde a densidade é tão elevada se en- 
contra, praticamente, à mesma tem- 
peratura. 

Todas as características físicas das 
estrelas se mantêm quase constantes 
ao longo de intervalos de tempo bas- 
tante consideráveis, pelo menos du- 
rante as etapas «tranquilas» da sua 
evolução. 

Por conseguinte, salvo nas importan- 
tes etapas da evolução catastrófica das 
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A lei da atração universal, formulada por Newton, 


abriu o caminho a uma interpretação coerente 
dos fenômenos celestes. 
Isaac Newton, quadro a óleo de J. von der Bank. 


estrelas (explosões e colapsos gravi- 
tacionais), sua estrutura permanece 
quase constante, pelo menos se consi- 
derarmos períodos inferiores a um mi- 
lhão de anos (em muitos casos inclu- 
sive bastante maiores). Isto representa 
uma notável vantagem para o estudo 
da estrutura estelar: numa primeira 
aproximação pode prescindir-se das 
transformações e considerar a estrela 
em equilíbrio e, então, na base —já 
muito mais concreta— dos conheci- 
mentos assim adquiridos, estudar as 
causas e os processos de transformação. 

A gravitação tende a fundir a massa 
do gás, a formar uma esfera cada vez 
mais densa e mais pequena, porém o 
gás aquece ao se contrair, o que au- 
menta a sua pressão; esta, que se opõe 
à contração e tende a refreá-la, de- 
pende da densidade e da temperatura, 
aumentando com elas à medida que 
nos aproximamos do centro da estrela. 
A atração gravitacional também de- 
pende da distância ao centro da estre- 
la. A situação de equilíbrio, em cada 
ponto de sua massa, vem definida da 
seguinte forma: o peso de cada porção 
de gás compensa exatamente a impul- 
são ascensional a que ele é submetido 
devido à diferença de pressão entre 
os seus extremos inferior e superior 
(princípio de Arquimedes). Esta re- 
lação entre densidade, pressão e atra- 
ção gravitacional recebe o nome de 
equilíbrio hidrostático. 


Uma determinada distribuição de 
pressões — necessária para assegurar o 
equilíbrio hidrostático da estrela— re- 
quer, por sua vez, uma adequada distri- 
buição de temperaturas. Mas a estrela 
emite energia da superfície para o es- 
paço exterior e, portanto, tende a es- 


friar. Para compensar a perda, é neces- 
sário que se gere energia em seu inte- 
rior e que esta se distribua adéquada- 
mente por toda a estrela. O tipo de 
transporte de calor (por radiação ou 
convecção) determina a temperatura 
de cada camada. No começo de sua 
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À esquerda, secção do Sol mostrando as suas diversas camadas. A coroa e a cromosfera, 
Juntamente com a fotosfera (não representada), constituem a atmosfera solar. 

No interior distingue-se o núcleo (zona onde têm lugar as reações termonucleares) 

do invólucro que se subdivide numa zona de radiação e outra de convecção. 

Embaixo, colapso gravitacional e trajetória dos raios luminosos. 

À medida que a estrela se contrai e que o seu raio se aproxima de Rs (raio de Schwarzschild), 


a trajetória dos raios curva-se cada vez mais. 


vida, a estrela dispõe apenas de energia 
gravitacional e se contrai cada vez 
mais; ao mesmo tempo, a temperatura 
e a pressão aumentam, à medida que o 
raio diminui. 

Quando se inicia a geração de ener- 
gia pelas reações termonucleares, a 
contração se detém quase por comple- 
to. Cada combustível termonuclear 
atua como um termóstato, mantendo 
quase constante a temperatura do inte- 
rior, pelo menos até sua abundância 
inicial ter se reduzido consideravel- 
mente. 


Estrutura das estrelas 


A primeira distinção que se introduz 
ao estudar as diversas zonas de uma 
estrela consiste em separar sua parte 
visível da invisível. Entendemos por 
parte visível aquela da qual nos chega 
diretamente luz (ou qualquer outro 
tipo de radiação), e por invisível, o 
resto. A parte visível recebe o nome de 
atmosfera; a invisível, o de interior 
estelar. A análise da luz emitida pelas 
atmosferas estelares nos proporciona 
uma multidão de dados sobre o estado 
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O cometa Ikeya-Seki fotografado 
por astrônomos japoneses, a 28 de outubro 
de 1965, pouco antes do nascimento do Sol. 
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Protuberâncias solares. 

A parte superior direita 

alcança 150 000 quilômetros de altura 

e 300 000 de extensão. A matéria projetada 
da superfície do Sol flui ao longo 

das linhas de força do campo magnético 
solar e desce de novo até ela. 


físico destas: temperatura, densidade, 
pressão, aceleração gravitacional e 
composição química. 

No interior da estrela se podem tam- 
bém diferenciar duas partes: a área 
onde se produzem reações termonu- 
cleares (incluindo a parte central, 
ainda que já tenham cessado nela), 
conhecida como núcleo, e o resto, a 
zona exterior, que mantém aproxima- 
damente sua composição química ini- 
cial e recebe o nome de invólucro. 

A atmosfera possui uma estrutura 
complexa, já que, na realidade, é uma 
área de transição entre o interior e o 
meio interestelar. Muitas das hipóteses 
adotadas ao estudar os processos físicos 
nos interiores estelares carecem de va- 
lidade na atmosfera, ou proporcionam 
apenas uma aproximação muito pouco 
satisfatória. Uma delas é que a tempe- 
ratura da radiação (sua cor) coincide 
com a da matéria das zonas que atra- 
vessa. 

Referindo-nos ao Sol estudado 
com bastante pormenor— na atmos- 
fera de uma estrela podemos distinguir 
três partes: fotosfera, cromosfera e 
coroa. 

A fotosfera é a zona interior da «su- 
perfície» da estrela, porém acessível à 
observação. No caso do Sol, o fundo da 
fotosfera apresenta uma granulação de 
estrutura variável, que se atribui à 
convecção nas camadas exteriores do 
invólucro. Sua espessura é de cerca de 


uma milésima do raio solar (umas cen- 
tenas de quilômetros). 

Por cima da fotosfera e ao longo de 
alguns milhares de quilômetros en- 
contra-se a cromosfera, que tem uma 
estrutura heterogênea muito notável, 
em forma de pequenas agulhas ou espí- 
culas. Sua temperatura, ao contrário 
do que sucede no interior da estrela ou 
na própria fotosfera, aumenta para o 
exterior. 

Ao redor da cromosfera e até distân- 
cias (medidas a partir da superfície) da 


ordem de centenas de milhares de qui- 
lômetros estende-se a coroa, região 
muito tênue e de estrutura complicada 
que chega a alcançar temperaturas su- 
periores ao milhão de graus. 

Para além da coroa existem corren- 
tes de gases, ainda mais tênues do que 
esta, que fluem da estrela a velocidades 
consideráveis (algumas centenas de 
quilômetros por segundo) e que consti- 
tuem o vento estelar. No caso do Sol, 
podem ser observados seus efeitos 
quando interatuam com as caudas dos 
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Pormenor de uma mancha sobre a superfície solar. 


São formações transitórias que podem durar 
de algumas horas até vários meses. 


cometas. Acredita-se que o fenômeno 
do vento estelar (e, provavelmente, 
também a existência da coroa) depende 
da formação de uma zona de trans- 
porte convectivo do calor nas camadas 
superiores do invólucro. A energia me- 
cânica do borbulhar convectivo aquece- 
ria a coroa e determinaria a ejeção dos 
gases. 
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Por último, o Sol emite também, de 
modo intermitente, partículas a muito 
altas energias (velocidades da ordem de 
vários milhares de quilômetros por se- 
gundo). Supõe-se que este fenômeno, 
relacionado com a atividade atmosfé- 
rica do Sol, se produz também nas 
demais estrelas, pelo menos nas do 
mesmo tipo. 


evolução da matéria 


A formação dos elementos químicos, a origem da radiação cósmica e dos raios X, 
a natureza desses peculiaríssimos corpos celestes chamados quasars, constituem 
problemas, com fregiiência ainda sem solução, que atraem a atenção dos astro- 
físicos. Sobre eles continuamos nossa entrevista com o Prof. Rees. 


Que grau de fiabilidade lhe merecem as determinações de 
abundâncias de elementos químicos nas estrelas? 

Creio que, em geral, a precisão das determinações de 
abundâncias dos diversos elementos é muito grande, 
pelo menos suficiente para permitir aos cientistas de- 
duzir uma pormenorizada interpretação do que sucede. 
O mais notável que se pode descobrir é que a abundân- 
cia de elementos pesados é bastante uniforme. A ques- 
tão que se põe é como se formam estes elementos. 
Temos algumas pistas. Ainda que, em geral, todas as 
estrelas tenham a mesma abundância de elementos 
pesados, parece, no entanto, que as de maior idade 
possuem menores quantidades de tais elementos, o que 
sugere que as primeiras estrelas se formaram a partir 
do hidrogênio e talvez do hélio, e que os elementos 
pesados se originaram de algum modo na evolução da 
galáxia. Outra idéia desenvolvida por muitos cientistas 
é a de que essa produção de elementos pesados se 
realiza no interior das estrelas. O argumento que se 
aventa desenvolve-se do seguinte modo: possivelmente, 
a estrela se forma só a partir do hidrogênio ou do 
hidrogênio e do hélio, e, como já mencionei, sua ener- 
gia procede da conversão do hidrogênio em hélio, do 
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Prof. 


Martin 


hélio em carbono e destes em outros elementos. Supõe- 
-se que no decorrer de sua evolução a estrela pode 
sintetizar muitos elementos simples. Assim, numa es- 
trela que termina a sua vida explodindo, todos esses 
elementos seriam projetados no espaço e se incorpora- 
riam no gas estelar e este se condensaria em novas 
estrelas. Supõe-se que todos os elementos da Terra, do 
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sistema solar, todo o ferro e carbono dos nossos corpos, 
e tudo quanto vemos sobre a superfície terrestre, se 
formou nas estrelas. Porém estas seriam estrelas muito 
velhas que apareceram, evoluíram e morreram nos 
primeiros estágios da história da Galáxia. Antes de se 
formar o sistema solar, supõe-se que estas estrelas 
explodiram e que os seus materiais se misturaram no 
meio interestelar, para logo se condensarem em plane- 
tas sólidos a partir do gás contaminado por resíduos 
dessas explosões. Isto significa que o Sol é uma estrela 
da segunda ou terceira geração, e, antes de este nascer, 
devem ter existido outras estrelas que se formaram, 
evoluíram e morreram. Esta é idéia geral que encaixa 
com a que já mencionei: que as estrelas mais velhas 
parecem ter menor abundância de metais pesados. 


Que dados lhe parecem razoavelmente seguros quanto à 
origem e propagação da radiação cósmica galáctica? 

Os raios cósmicos são partículas muito rápidas, áto- 
mos acelerados até quase alcançarem a velocidade da 
luz, que se movem através da Galáxia. A teoria mais 
plausível é a de que estes raios se produziram também 
em explosões de supernovas que projetaram algumas 
partículas a uma velocidade muito próxima da da luz. 
Isto leva a crer que estes raios cósmicos se difundem 
através do gás interestelar, acabam por escapar da 
nossa galáxia e alcançam o espaço intergaláctico. Isto 
não se compreende realmente em pormenor; mas se se 
deduzirem a energia necessária para produzir a ra- 
diação cósmica e a quantidade de energia de que se 
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dispõe, os valores encaixam bastante bem. Portanto, as 
explosões de supernovas originam raios cósmicos. Em 
nossa galáxia produz-se uma destas explosões cada 
trinta anos. Provavelmente, uma determinada partí- 
cula de raios cósmicos permanece em nossa galáxia uns 
poucos milhões de anos, escapando depois para o es- 
paço intergaláctico; portanto, haverão de produzir-se 
novas partículas que substituam as que se escaparam. 


Que pode nos dizer do problema do colapso gravitacional 
das nuvens de matéria interestelar em relação com a 
origem das estrelas e dos sistemas estelares? 

Como já disse, entendemos bastante bem a estrutura 
e o equilíbrio de uma estrela uma vez formada, mas 
não como se condensa o gás interestelar para se con- 
verter numa estrela. A radioastronomia trouxe novos 
dados acerca deste problema. Os radioastrônomos 
puderam estudar algumas nuvens interestelares de 
grande densidade e que se consideram como o lugar de 
nascimento de novas estrelas, porisso, atualmente, po- 
demos ver nuvens que se encontram em processo de 
conversão em estrelas. Não sabemos exatamente como 
isso sucede, mas suspeito que nos próximos anos tere- 
mos aprendido muito sobre esse assunto, sobretudo 
com os progressos na radioastronomia de pequenos 
comprimentos de onda, já que essas nuvens de gás 
devem ser muito frias e emitir ondas de rádio e raios 
infravermelhos, mas não muita luz. Trata-se de corpos 
que não poderiam detectar-se utilizando um telescópio 
ótico. O princípio e o fim da evolução estelar são muito 
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mais complicados do que o processo intermediário; daí 
que entendamos bastante bem o centro, mas não os 
extremos. 


Que teoria da formação do sistema planetário lhe parece 
mais prometedora? 

Não creio em nenhuma delas de modo especial. A 
idéia mais amplamente aceita, e a que considero que 
tem mais possibilidades de ser a correta, parte do fato 
de que quando uma nuvem de gás se condensa para se 
converter numa estrela, isso se produz por rotação. Se, 
como sabe, temos um objeto em rotação que vai se 
fazendo menor, cada vez girará mais depressa e o que 
provavelmente sucederá é que essa nuvem em rotação 
se achatará até formar um disco, cujo centro originará 
a estrela, restando uma nuvem de pó e gás que a 
orbitará e a partir da qual se chegará de algum modo à 
formação dos planetas. Podemos aprender algo acerca 
de como isto se produziu estudando os planetas. Por- 
tanto, as sondas espaciais são muito importantes, por- 
que nos podem informar sobre a composição dos dife- 
rentes planetas. Mas talvez possamos aprender mais 
sobre este processo observando outras nuvens de gás 
em qualquer outro ponto da galáxia, onde novas estre- 
las e talvez novos sistemas planetários se encontram 
em processo de formação. Talvez observemos um sis- 
tema solar em formação. 

Uma questão de caráter geral, relativa à observação 
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Aspecto do planeta Júpiter. 
Na parte superior esquerda 
do disco percebe-se nitida- 
mente a sua famosa mancha 
vermelha, que, ao contrário 
de outras formações, aparece 
de forma permanente naque- 
le, ainda que o seu aspecto 
seja variável. 


astronômica, é que podemos praticar a- astronomia 
ótica e a radioastronomia, mas há muitas outras for- 
mas de radiação no espaço que são absorvidas pelo ar, 
pela atmosfera, e, portanto, é necessário situarmo-nos 
fora dela para observar o universo. Neste caso 
encontramo-nos perante as radiações ultravioletas, os 
raios X e os raios infravermelhos. Só a partir do 
desenvolvimento dos vôos de foguetes e satélites espa- 
ciais foi possível observar o universo e esperar que se 
produzam grandes progressos, porque, como sabe, os 
vôos espaciais começaram ainda agora. Esperamos que 
conforme se vá colocando em órbita radiotelescópios 
maiores e mais aperfeiçoados tenhamos um panorama 
muito mais pormenorizado do universo; então será 
como se tivéssemos uma visão capaz de captar os raios 
X e os infravermelhos. 
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Que problemas ficam em aberto a partir da descoberta de 
fontes de raios X em nossa galáxia? 

O primeiro satélite lançado no espaço para captar os 
raios X descobriu toda uma série de coisas surpreen- 
dentes e colocou aos cientistas novas questões a solu- 
cionar. É de se esperar que nos próximos anos se 
lancem no espaço telescópios de raios X muito melho- 
res. O que se planejava enviar para o espaço em 1979 
seria dez mil vezes mais poderoso do que os lançados 
até a data. Isto é o mesmo que comparar um telescópio 
caseiro com um radiotelescópio. Portanto, é de se 
esperar que obtenhamos um panorama muito mais 
pormenorizado do universo. Mas a astronomia dos 
raios X já nos revelou muitas coisas surpreendentes; 
facultou-nos numerosos dados sobre as estrelas de 
nêutrons e trouxe-nos a primeira evidência da existên- 
cia dos buracos negros. Esperamos que qualquer pro- 
gresso na melhor compreensão dos buracos negros se 
produzirá, fundamentalmente, na próxima década. 
Talvez devesse assinalar que a astronomia dos raios X 
é importante para compreender outras galáxias, além 
da nossa. É muito difícil estudar outras galáxias, pois 
estão muito longe. Porém algumas parecem ter experi- 
mentado tremendas explosões nos seus centros; explo- 
sões tão grandes como as que se produziriam se explo- 
dissem ao mesmo tempo milhões de supernovas. Os 
telescópios de raios X nos permitirão conhecer mais 
sobre esse assunto. Outro dado que estes telescópios 
podem nos facultar é o da quantidade de gás interga- 
láctico existente. 
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Qual é sua opinião quanto à natureza dos «quasars»? 

Creio que a interpretação mais provável a respeito 
da natureza dos quasars é a de que se trata de núcleos 
galácticos hiperativos em que as explosões são ainda 
mais fortes do que numa estrela... o que significa que o 
núcleo da galáxia «ofusca» com seu resplendor o resto 
dela. Daí que quando olhamos não vejamos a galáxia 
em redor do núcleo. Creio ser essa a explicação mais 
plausível. 

Alguns especularam com a idéia de que os quasars 
são algo muito diferente e muito mais misterioso, mas 
eu creio que a maioria está chegando à conclusão de 
que não são mais que explosões sumamente violentas 
que se verificam nos núcleos galácticos. Claro que a 
luminosidade é tão enormemente superior que pode- 
mos ver um quasar a uma distância muito maior do 
que uma galáxia. Isto é muito importante para a 
cosmologia, pois uma das coisas que mais nos interessa 
é poder ver objetos o mais afastados possível. No 
entanto, uma das causas que tornam difícil esta obser- 
vação é que a luz procedente de um objeto muito 
distante tarda muito a chegar; daí que, quanto mais 
longe olharmos, mais temos de retroceder no tempo. 
Quando observamos um quasar estamos contemplando 
algo que sucedeu há muitos milhões de anos. Portanto, 
os quasars nos proporcionarão uma grande informação 
sobre o princípio do universo e dos primeiros estágios 
de formação da nossa galáxia. 
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Projetor Zeiss, no Planetário de Londres. 


A vida das estrelas 


Etapas da vida de uma estrela 


Quando os embriões estelares se tor- 
nam visíveis através dos restos da 
nuvem de que se formaram, pode se 
considerar que começa a vida das estre- 
las. Seu aspecto nesta etapa, assim 
como o estado do seu interior, depen- 
dem de sua massa. Deste modo, as 
estrelas de grande massa (vinte ou 
trinta vezes a do Sol, por exemplo) 
terão iniciado já as reações termonu- 
cleares (fusão de núcleos de hidrogênio 
para formar outros de hélio) quando a 
nuvem que as rodeava era ainda muito 
espessa. Tais estrelas aparecerão azuis 
e muito luminosas, e rio diagrama H-R 
ocuparão uma posição sobre a sequên- 
cia principal, na parte superior es- 
querda da mesma. Pelo contrário, as 
estrelas como o Sol serão avermelhadas 
e de grande diâmetro; em seu interior 
não se produziram ainda reações ter- 
monucleares. 

Estas estrelas que ainda não, al- 
cançaram, nas zonas centrais, tempe- 
raturas da ordem dos 10 milhões de 
graus (necessárias para que se inicie a 
combustão do hidrogênio), continuarão 


a se contrair e a aquecer até as obter. 


Esta etapa é conhecida como con- 
tração gravitacional pré-sequência 
principal. Este nome provém da única 
fonte de energia da estrela ser aqui 


gravitacional e desses corpos averme- 
lhados e de grande tamanho estarem 
situados, no diagrama de Hertzsprung- 
Russell, à direita da linha conhecida 
por segúência principal. 

A evolução da estrela, contraindo-se, 
faz com que sua luminosidade diminua 
e com que a superfície aqueça; no dia- 
grama, a estrela ocupa sucessivas po- 
sições descrevendo uma linha ou ca- 
minho evolutivo, que termina num 
ponto, incluído dentro da segiúência 
principal, que depende da massa da 
estrela. 

A contração gravitacional é tanto 
mais rápida quanto maior é a massa. 
Para uma estrela como o Sol, dura uns 
15 milhões de anos. 

Quando se inicia a combustão do 
hidrogênio, todas as estrelas ocupam 
no diagrama H-R uma linha chamada 
sequência principal inicial. 

As estrelas de maior massa são mais 
luminosas e azuis; as de massas meno- 
res, mais débeis e avermelhadas. Daí 
que a seqiiência principal inicial seja 
uma linha inclinada que vai desde o 
ângulo superior esquerdo ao inferior 
direito do diagrama. A luminosidade de 
cada estrela nessa etapa é, aproximada- 
mente, proporcional: ao cubo de sua 
massa. À estrela permanece na segiiên- 
cia principal enquanto dura a combus- 
tão do hidrogênio em sua zona central. 
E esta a fase mais longa de sua vida. 
Para o Sol, que atualmente se en- 
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Campo estelar. Os corpos mais brilhantes 

são Procion (à esquerda), 

Sírio (embaixo) e Betelgeuse (à direita). 
Betelgeuse é uma estrela supergigante 

de massa aproximadamente igual a quinhentas 
vezes a do Sol, enquanto que Procion e Sírio 
são gigantes com cerca de cinco massas solares. 


contra nessa fase, durará, no total, uns 
5 000 milhões de anos. Em estrelas de 
massas maiores, esta fase pode ser 
muito mais breve: menos de 100 mi- 
lhões de anos. Sua duração é inversa- 
mente proporcional à luminosidade do 
astro. Nessa etapa, o caminho evolu- 
tivo praticamente se detém: a estrela 
ocupa um ponto fixo no diagrama de 
Hertzsprung-Russell. 

São estrelas gigantes azuis da se- 
quência principal: Rigel e Deneb; 
branco-azuladas e maiores do que o 
Sol: Vega, Sírio e Altair; amarelas: 
Prócion e o Sol; vermelha e anã: 61 
Cyg A. 

Quando se esgota o hidrogênio no 
centro da estrela, as camadas exterio- 
res se dilatam e esfriam: o ponto que a 
representa no diagrama H-R desloca-se 
para direita (e, em geral, também para 
cima). Inicia-se uma nova etapa da 
evolução. 

Uma estrela de massa parecida com 
a do Sol dilatar-se-á extraordinaria- 
mente: as camadas exteriores chegarão 
a ser muito pouco densas e sua superfí- 
cle esfriará; sua luz se tornará averme- 
lhada e a luminosidade aumentará, 
apesar do esfriamento, devido ao gran- 
de aumento do raio. Se terá trans- 
formado numa gigante vermelha. 

As estrelas de grande massa, que na 
sequência principal eram gigantes 
azuis, evoluem também, sem quase 
mudar sua luminosidade, para gigantes 
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Tamanho de diversas estrelas comparado 


com o do Sol e com o da órbita da Terra. 
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vermelhas: as camadas exteriores 
dilatam-se e a superfície esfria. O diã- 
metro de uma gigante vermelha pode 
ser enorme, comparado com o do Sol: 
Betelgeuse é 400 vezes maior e Anta- 
res, 300. O diâmetro de Betelgeuse é de 
550 milhões de quilômetros: se esti- 
vesse no lugar do Sol, sua superfície 
englobaria a órbita de Marte. Antares 
e Betelgeuse são própriamente supergi- 
gantes vermelhas. A maior supergi- 
gante que se conhece (:-Aurigae) tem 
um diâmetro duas mil vezes superior 
ao do Sol. Gigantes vermelhas conheci- 
das são Arcturus e Aldebaran. 

Como conseqgiiência da grande dila- 
tação das camadas exteriores, as gi- 
gantes vermelhas podem chegar a ex- 
pulsá-las. Acredita-se que as nebulosas 
planetárias (grandes anéis de gás que 
rodeiam uma estrela muito quente e 
pouco luminosa) são o resultado deste 
processo. 

A evolução até a fase de gigante 
vermelha nos levou, seguindo trajetó- 
rias cujo pormenor pode ser complica- 
do, ao ângulo superior direito do dia- 
grama H-R. As etapas posteriores são 
muito mais problemáticas: dependem 
simultaneamente da massa da estrela e 
de processos físicos que só em parte 
conhecemos. 

Se a estrela, quer inicialmente ou em 
consequência da expulsão das suas ca- 
madas exteriores, tem uma massa infe- 
rior a 1,4 vezes a do Sol, terminará sua 


vida como uma anã branca. Esgotados 
os combustíveis termonucleares, irá se 
contraindo por efeito de sua própria 
gravitação. Sua luminosidade diminui- 
rá e a temperatura da superfície irá 
aumentando. Em consegiiência da 
enorme elevação da densidade, as pro- 
priedades da matéria no interior da 
estrela mudam e deixam de se reger 
pelas leis da física clássica. Em particu- 
lar, a pressão é muito maior do que a 
que corresponderia a um gás da mesma 
densidade e à mesma temperatura. 

Sírio B (também conhecida como a 
«companheira de Sírio») é um exemplo 
de anã branca. Trata-se de uma estrela 
muito pouco luminosa e de superfície 
muito quente (uns 11000ºK). O seu 
tamanho é, aproximadamente, umas 
quatro vezes o da Terra, ao passo que 
sua massa é da ordem da do Sol, o que 
implica uma densidade média de uma 
tonelada por centímetro cúbico. 

As anãs brancas situam-se no ângulo 
inferior esquerdo do diagrama H-R. 
Seu destino é esfriar lentamente até 
desaparecerem como objetos lumino- 
sos. 

É muito provável que as estrelas que 
evoluem como gigantes vermelhas con- 
servando massas notavelmente supe- 
riores à do Sol terminem sua vida de 
um modo bastante mais espetacular: 
explodem, expulsando violentamente 
uma grande parte de sua massa, e 
deixam um resíduo muito denso: um 


corpo parecido com um núcleo atômico 
pela densidade e composição, embora 
sua massa seja comparável à do Sol. 
Este resíduo será, como veremos, uma 
estrela de nêutrons. E possível, inclu- 
sive, que o corpo seja tão denso que 
impeça a saída de qualquer radiação: 
se tratará então de um buraco negro, 
cujas propriedades devem ser analisa- 
das à luz da teoria da relatividade 
generalizada. 

A explosão de uma estrela determina 
um espetacular aumento de sua lumi- 
nosidade, seguido de uma gradual dimi- 
nuição que pode chegar até à extinção 
completa. Este fenômeno se conhece de 
há muito com o nome de supernova. 

Em seguida estudaremos todas estas 
etapas do ponto de vista dos processos 
físicos que as determinam. 


Sequência principal. 
Combustão do hidrogênio 


O núcleo do hidrogênio, H 1 é consti- 
tuído por um só próton, ao passo que o 
do hélio, He 4, que lhe segue no sis- 
tema periódico dos elementos, contém 
dois prótons e dois nêutrons. As 
reações de combustão termonuclear do 
hidrogênio têm como resultado final a 
fusão de quatro núcleos deste em um 
de hélio, com transformação em ener- 
gia de umas milésimas da massa inicial. 
Esta fusão pode se efetuar através de 
várias cadeias de reações. Numa delas, 
dois núcleos de hidrogênio (prótons) se 
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ea “om 


unem e originam um núcleo de deuté- 
rio, H2 (isótopo do hidrogênio* cujo 
núcleo contém um próton e um nêu- 
tron), juntamente com um posítron ou 
elétron positivo, e, e um neutrino, v 
(partícula subatômica de massa quase 
nula e desprovida de carga elétrica); o 
deutério assim sintetizado se une a um 
novo próton, formando-se um isótopo 
do hélio, He3 ou hélio-3, constituído 
por dois prótons e um nêutron. Du- 
rante o processo é emitido um fóton, y 
(radiação eletromagnética); finalmente, 
unem-se dois núcleos de hélio-3 que 
originam um núcleo de hélio-4 mais 
dois prótons. 
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A cadeia de reações é, portanto: 


H+'HH+e++u 
2H+ !H—iHe + 
He + jHe-—He + :H+ |H 


Esta é apenas uma das três cadeias 
de reações (que, começando por hidro- 
gênio+ hidrogênio, acabam por produ- 
zir hélio) conhecidas como cadeias 
próton-próton. Os índices superiores 
acompanham o símbolo de cada ele- 
mento indicam o número total de pró- 
tons e nêutrons que há no núcleo cor- 
respondente, e servem para distinguir 


À esquerda, a galáxia NGC 3034 (M 82), na Ursa Maior. 


Apresenta um núcleo «ativo», talvez o resíduo 
de uma explosão na qual interveio uma massa 
de vários milhões de vezes superior à do Sol. 


Embaixo, a nebulosa galáctica NGC 7023, no Cefeu, 


que reflete a luz de uma estrela do tipo B. 


os diferentes isótopos de um mesmo 
elemento. Os inferiores indicam apenas 
o número de prótons de cada núcleo. 
Outra possibilidade de produzir hélio 
a partir do hidrogênio é utilizar nú- 
cleos de carbono, oxigênio e nitrogênio 
como intermediários. O núcleo de car- 
bono, por exemplo, captura um núcleo 
de hidrogênio (um próton) e dá um 
isótopo do nitrogênio, o qual, por sua 
vez, emite um elétron positivo e um 
neutrino, que proporciona um isótopo 
diferente do carbono; este volta a cap- 
turar outro próton, etc., e o resultado 
final será a formação de um núcleo de 
hélio e a reconstituição do núcleo de 


carbono inicial. Esta cadeia de reações 
é conhecida, por isso, com o nome de 
«ciclo CNO» (carbono-nitrogênio-oxi- 
gênio). 

As proporções em que o hidrogênio 
é «queimado» nas diferentes cadeias 
próton-próton («cadeias p-p»), ou se- 
guindo o ciclo CNO, dependem das 
condições no interior da estrela, quer 
dizer, da composição química e da 
massa desta. As estrelas de maior 
massa .—e, portanto, mais quentes — 
que ocupam a parte superior da se- 
quência principal, queimam seu hidro- 
gênio através do ciclo CNO; em seu 
núcleo o calor se propaga para fora por 


105 


convecção, ao passo que no invólucro o 
faz por radiação. As estrelas de massa 
parecida com a do Sol, ou menores, 
vivem das cadeias p-p; têm um núcleo 
radiativo e um invólucro convectivo. 
Desde há alguns anos, a combustão 
do hidrogênio no interior do Sol coloca 
um problema que não parece estar em 
vias de ser solucionado: a teoria da 
estrutura estelár permite calcular, com 
a ajuda dos computadores eletrônicos, 
o estado do interior de uma estrela 
(densidade, pressão, temperatura, com- 
posição, etc., em cada ponto e em cada 
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instante). Entre outras coisas, pode se 
calcular qual é o ritmo de cada uma 
das cadeias de fusão do hidrogênio em 
cada camada do núcleo do Sol. Todas 
produzem neutrinos que atravessam o 
interior da estrela sem quase intera- 
tuar com a matéria, os quais, se detec- 
tados, nos permitiriam «ver» direta- 
mente o núcleo do Sol. O cálculo pre- 
diz um fluxo de neutrinos apreciável ao 
nível da órbita da Terra. 

Desde 1965, Davis Jr. e sua equipe (o 
Solar Neutrino Brookhaven Labora- 
tory) desenvolvem uma experiência 


Nebulosa planetária M 57, 
na constelação da Lira. 
Dista 1 410 anos-luz do Sistema Solar. 


cujo objetivo é a detecção dos neutri- 
nos procedentes do Sol. Para isso insta- 
laram, no fundo de uma mina abando- 
nada, um tanque que contém várias 
toneladas de percloroetileno (um deter- 
gente industrial). Os neutrinos solares 
deveriam ser capturados pelos núcleos 
de cloro para produzir núcleos de um 
isótopo do argon: tratando convenien- 
temente o conteúdo do tanque, é possí- 
vel isolá-lo e medir, assim, a quanti- 
dade de neutrinos capturada. 

A experiência assinala persistente- 
mente um fluxo de neutrinos que é, 
pelo menos, dez vezes inferior ao teóri- 
co. E a situação tende a piorar, já que 
as últimas observações, baseadas em 
técnicas mais aperfeiçoadas, dão um 
resultado compatível com um fluxo 
que fosse nulo. 

Recorreu-se a explicações de todo o 
tipo, procurou-se melhórar os dados 
físicos do problema, eliminar as possí- 
veis causas de erro... Porém os resul- 
tados, por agora, continuam a ser 
negativos. 

E possível, por um lado, que o nú- 
cleo do Sol seja instável e sofra periodi- 
camente processos de mistura, que da- 
riam lugar a variações tanto da lumi- 
nosidade como do fluxo de neutrinos; 
as variações periódicas de luminosidade 
poderiam, inclusive, corresponder às 
glaciações e aos períodos interglaciares 
terrestres; como os neutrinos saem 
quase instantaneamente, ao passo que 


os fótons (a luz) demoram cerca de um 
milhão de anos a chegar do núcleo à 
superfície solar, poderíamos estar agora 
num período de mínima atividade do 
núcleo do Sol; isso se refletiria na 
atual escassez de neutrinos, mas demo- 
raria quase um milhão de anos para 
influir sobre a luminosidade. Por outro 
lado, alguns autores pensam que talvez 
o neutrino seja instável, ou interatue 
com a matéria e seja absorvido de 
algum modo imprevisto. Vemos pois 
que — mesmo na fase principal de com- 
bustão do hidrogênio, e numa estrela 
como o Sol— aparecem problemas de 
difícil solução. 


Combustão do hélio. 
Gigantes vermelhas 


À medida que o hidrogênio é quei- 
mado na parte central de uma estrela 
diminui sua concentração nessa zona e 
aumenta a do hélio. Chega um mo- 
mento em que, conquanto a tempera- 
tura e a densidade sejam mais elevadas 
no centro, as reações cessam por escas- 
sear o hidrogênio e a temperatura não 
ser ainda suficientemente alta para que 
se inicie a combustão do hélio. A es- 
trela volta a se contrair: aumenta a 
temperatura no núcleo e, desse modo, 
prossegue a combustão do hidrogênio 
numa camada que rodeia a zona cen- 
tral, na qual predomina o hélio. O 
invólucro se dilata e esfria, aumenta o 
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Fotografia do disco do Sol. 
Sobre a fotosfera brilhante distinguem-se 
nitidamente algumas manchas solares. 


Cúmulo globular M 13, na constelação de Hércules. 


Encontra-se a 22 500 anos-luz do Sistema Solar 


e calcula-se que possa conter meio milhão de estrelas. 


raio da estrela e sua luz se avermelha: 
o astro evolui para a região das gigan- 
tes vermelhas. A camada em que o 
hidrogênio se consome se desloca para 
o exterior e, à medida que isso ocorre, o 
núcleo, termonuclearmente inerte, con- 
tinua a se contrair e a ganhar massa, a 
temperatura aumenta e, quando esta é 
da ordem dos 100 milhões de graus, 
inicia-se a reação: 3)He UC (três nú- 


cleos de hélio se unem para formar um 
de carbono). 

A fusão do hélio, nas estrelas de 
massa igual ou inferior à do Sol, se 
inicia em condições especiais, nas quais 
a matéria do interior está muito longe 
de se comportar como um gás «nor- 
mal». 

A matéria dos interiores estelares é 
formada por núcleos de átomos despro- 
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Parte do campo estelar na zona Antena direcional do radiotelescópio 
da constelação de Sagitário. da Universidade de Bona. 


vidos de seus elétrons e por esses mes- 
mos elétrons «livres», quer dizer, não 
ligados a nenhum núcleo em particu- 
lar. Pode se considerar como uma mis- 
tura de dois gases: um de íons (os 
núcleos atômicos sem elétrons) e outro 
de elétrons. Se comprimíssemos pro- 
gressivamente essa mistura gasosa nos 
encontraríamos perante a evidência de 


que, a partir de certa densidade, a 
resistência à compressão (a pressão) 
não cresce na mesma proporção que a 
densidades mais baixas e sim se torna 
muito maior. Diz-se, então, que o gás 
está degenerado. Nas condições dos in- 
teriores estelares, isso começa a se pro- 
duzir a densidades da ordem dos 100 
quilogramas por centímetro cúbico. 
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Diversas zonas do espectro de 17-Lep, 


colocadas entre uma dupla fila de espectros obtidos 


no laboratório a fim de identificar 
os comprimentos de onda e os elementos 
produtores de riscas de absorção. 


As propriedades da matéria a essas 
densidades não podem ser estudadas no 
laboratório, mas podem predizer-se teo- 
ricamente. Os núcleos atômicos estão 
ainda muito separados e não influem 
no fenômeno; a resistência à compres- 
são provém quase exclusivamente dos 
elétrons, que estão já atingindo a má- 
xima densidade possível. Por isso se 
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fala às vezes de gás degenerado de 
elétrons, embora, claro está, haja 
sempre íons suficientes para se manter 
a neutralidade elétrica (o mesmo nú- 
mero de cargas positivas que negativas, 
por unidade de volume). 

Uma propriedade característica de 
um gas degenerado é a sua pressão ser 
quase independente de sua temperatu- 
ra. Assim, ao começarem as reações de 
fusão do hélio se produz uma espécie 
de «avalanche térmica»: as reações au- 
mentam a temperatura, o que incre- 
menta o ritmo das reações, etc. sem 
que a pressão intervenha como ele- 
mento regulador, dilatando as camadas 
da estrela e esfriando-as. Uma grande 
quantidade de hélio se queima, e a 
energia libertada permanece nessa 
zona, porque fora dela a opacidade é 
muito grande. A temperatura chega a 
aumentar tanto que a pressão dos íons 
acaba por superar a dos elétrons e o 
gás, finalmente, se expande e esfria; 
este fenômeno é conhecido com o nome 
de flash do hélio. 


Fusão do carbono, oxigênio, 
magnésio, silício, etc. 


A fusão do hélio determina o início 
de outras reações, pouco importantes 
do ponto de vista da produção de ener- 
gia mas que sintetizam oxigênio em 
quantidades variáveis. O resultado da 
etapa de fusão do hélio é a formação de 


um núcleo estelar, constituído por car- 
bono e oxigênio termonuclearmente 
inerte, rodeado de uma camada em que 
se realiza a combustão do hélio e, even- 
tualmente, de outra mais superficial de 
combustão do hidrogênio. A estrela, no 
diagrama H-R, evolui para a zona das 
gigantes vermelhas. 

As fases ulteriores dependem em 
grande parte de qual seja a massa da 
estrela. Se esta é suficientemente ele- 
vada, se queimarão sucessivamente no 
centro novos elementos, cada um deles 
de número atômico maior que o ante- 
rior: carbono, oxigênio, magnésio, silí- 
cio, etc. A medida que no núcleo se 
esgotem novos combustíveis, se iniciará 
a combustão destes em camadas que 
irão avançando para a superfície da 
estrela enquanto esta se contrai e au- 
menta sua temperatura interna. 

Ao aumentar a carga elétrica total 
dos núcleos atômicos que reagem, a 
repulsão eletrostática que tem que ser 
vencida é maior, e os choques devem 
ser cada vez mais energéticos para a 
poder superar e permitir assim que 
atuem as forças nucleares. Daí que as 
temperaturas necessárias sejam cada 
vez maiores e, portanto, a massa da 
estrela terá de ser maior para que elas 
possam ser alcançadas. 

Se a massa é suficientemente grande, 
a libertação de energia gravitacional 
— na contração que se segue ao esgota- 
mento no centro, de um determinado 


combustível termonuclear— é impor- 
tante e rápida. Se a massa é menor, 
sucede o contrário. Neste último caso, 
quando se alcança a densidade e a 
temperatura necessárias para se iniciar 
a nova etapa de combustão, o gás de 
elétrons está degenerado. Ocorrem en- 
tão duas possibilidades: a) O tempo 
necessário para a combustão completa 
do novo combustível é maior do que o 
característico da expansão do núcleo. 
Produz-se então um flash, como no 
caso do hélio. b) A «avalanche térmi- 
ca» é tão rapida que o combustível 
arde completamente antes do material 
ter podido se expandir; produz-se então 
uma explosão: a onda que se gera faz 
arder também rapidamente parte dos 
elementos que se encontram nas cama- 
das exteriores ao núcleo central; todo 
o invólucro e, pelo menos, parte do 
núcleo, são ejetados; este fenômeno 
corresponderia a alguns tipos de 
supernovas. 


Explosões nucleares: supernovas 


As modernas teorias da evolução es- 
telar predizem, para um grande nú- 
mero de estrelas (pelo menos para 
aquelaf cuja massa, ao chegar à se- 
quência principal, supera em mais de 
quatro vezes a do Sol), uma explosão 
como etapa final de suas vidas. Este 
resultado não deixa de suscitar nume- 
rosos problemas, mas parece fornecer a 
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Supernova em IC 4182. As supernovas são estrelas cujo brilho 

aumenta vários milhões de vezes em poucos dias. Correspondem a explosões 
que expulsam, pelo menos, uma fração apreciável da massa da estrela. 

O resíduo central forma uma estrela de nêutrons (ou «buraco negro»). 

As fotografias foram efetuadas, respectivamente, em 1937, 1938 e 1942. 


chave de um dos fenômenos mais espe- 
taculares estudados pela astronomia: 
as supernovas. 

Uma supernova é uma estrela em 
que se produz um aumento rápido (em 
poucos dias) e extraordinariamente 
grande (vários milhões de vezes) do seu 


A galáxia NGC 5427, do tipo Sc, na Ursa Maior, 


fotografada durante a explosão de uma supernova, 


a 9 de junho de 1950 (fotografia da esquerda), 
e quando a estrela já se desvaneceu, 
a 7 de fevereiro de 1951 (à direita). 


brilho, seguido também de uma rápida 
extinção. Trata-se de um fenômeno re- 
lativamente pouco frequente: durante 
os últimos mil anos, na nossa galáxia 
apenas se observaram três supernovas. 
A primeira, no ano de 1054, foi estu- 
dada pelos astrônomos chineses e ja- 


poneses, cujas descrições permitiram 
reconstituir com grande pormenor a 
variação da sua luminosidade com o 
tempo; os restos da explosão que a 
produziu constituem a nebulosa do Ca- 
ranguejo, ainda em expansão. A se- 
gunda apareceu na constelação de Cas- 
siopeia, em 1572, e é conhecida como 
a «supernova de Tycho» (do nome do 
famoso astrônomo dinamarquês Tycho 
Brahe, mestre de Kepler, que a estu- 
dou). A terceira, na zona do Sagitário, 
foi observada em 1904. Especula-se ain- 
da, a partir de diversos documentos, 
sobre a possível aparição de supernovas 
em épocas anteriores. 

Os modernos meios de observação 
permitiram detectar numerosas super- 
novas em outras galáxias. Atualmente 
admite-se que, em média, numa galáxia 
aparece uma supernova cada 30 anos. 

A análise da luz emitida. pelas super- 
novas extragalácticas permite calcular 
a quantidade de matéria expelida pela 
estrela, a energia empregada e mesmo 
determinar, pelo menos parcialmente, a 


sua composição química. A quantidade 
de matéria ejetada varia entre frações 
da massa do Sol e várias vezes esta. 
Em alguns casos, o conteúdo de hidro- 
gênio é muito baixo, da ordem dos 
10%; em outros é elevado, como no 
invólucro de qualquer estrela «nor- 
mal». 

Restabeleceu-se uma classificação 
das supernovas em dois tipos princi- 
pais: as do tipo I expelem material 
pobre em hidrogênio, em quantidade 
bastante inferior à massa do Sol; as do 
tipo II lançam para o espaço grandes 
quantidades de matéria, composta 
principalmente por hidrogênio, com 
uma massa total superior —e até va- 
rias vezes— à do Sol. 

O tipo I associa-se à explosão de 
estrelas velhas, de massa não muito 
superior à solar. O tipo II, à de estrelas 
de grande massa, jovens ou, pelo me- 
nos, relativamente jovens (gigantes 
vermelhas de mais de quatro vezes a 
massa solar). 

As chamadas estrelas novas são, em 


«Quando se tiverem esgotado todas as fontes termonucleares de energia, 
uma estrela suficientemente pesada entrará em colapso. Salvo se uma 
excisão, devida à rotação, à irradiação de massa ou à ejecção de massa 
pela radiação, reduzir a massa da estrela até ser da ordem da do Sol, 


tal contração continuará indefinidamente.» 


J. R. OPPENHEIMER e H. SNYDER 


Diferentes fases da evolução de uma supernova. 


1937: a estrela aumenta de brilho e explode. 1938: a sua luminosidade 
diminuiu já bastante (a exposição da placa é muito maior, 
como se pode ver pelas estrelas de fundo). Em 1942: com uma exposição 


ainda maior a estrela já é invisível; em contrapartida observam-se 


sua aparência imediata, muito seme- 
lhantes às supernovas, ainda que a 
uma escala muito meiiur: sua lumino- 
sidade aumenta de 10 mil até 100 mil 
vezes a inicial. Mas, diferentemente das 
supernovas, são um fenômeno recor- 


rente que se repete ao fim de certo 


gases luminosos, expulsos durante a explosão. 


número de anos. Trata-se, na realidade, 
de um processo associado à presença de 
anãs brancas em alguns sistemas este- 
lares duplos. Por outro lado, as super- 
novas correspondem a mudanças pro- 
fundas, rápidas e radicais da estrutura 
da estrela. 


Fases finais 
da vida 
de uma estrela 


O destino final de uma estrela de- 
pende, como vimos, de sua massa. Po- 
rém não já de massa inicial, mas da 
que tenha ao chegar às últimas fases 
de combustão, o que introduz um fator 
muito pouco conhecido, como é o da 
perda de massa pelas estrelas ao longo 
de sua evolução. 

Numa estrela de massa superior a 
dez vezes a massa solar se sucederão 
todas as reações de fusão que enumerá- 
mos, sem explosão. Quando a tempe- 
ratura se aproxima dos 5 bilhões de 
graus, as reações já não são de fusão, 
mas de dissociação e recombinação de 
núcleos atômicos. Por volta dos 10 bi- 
lhões de graus, o núcleo atômico mais 
estável é o Fe 56 (o isótopo do ferro de 
massa 56), e o centro da estrela 
compõe-se principalmente de núcleos 
deste tipo e de outros de massas próxi- 
mas à sua (a zona chamada pico do 
ferro, formada por núcleos muito está- 
veis, portanto bastante mais abundan- 
tes, nessas condições, que os seus 
vizinhos). 

Quando a temperatura supera ligei- 
ramente os 10 bilhões de graus, o nú- 
cleo atômico mais estável volta a ser o 
do hélio. O Fe56 dissocia-se em treze 
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Estruturas comparadas 

de uma anã branca (embaixo) 

e de uma estrela de nêutrons (acima). 
Note-se que o raio da anã branca 

é dado em milhares de quilômetros, 
enquanto o da estrela de nêutrons 

foi expresso em quilômetros. 


núcleos de hélio e quatro nêutrons. 
Esta reação já não liberta energia 
como as anteriores, e sim absorve. O 
núcleo da estrela compensa esta ab- 
sorção libertando energia gravitacio- 
nal, isto é, funde-se aceleradamente, 
colapsa. Sua densidade cresce até uns 
100 milhões de toneladas por centí- 
metro cúbico, praticamente a mesma 
que nos núcleos atômicos. 

Os elétrons combinam-se com os pró- 
tons para dar nêutrons e o núcleo este- 
lar transforma-se numa esfera extraor- 
dinariamente compacta: originará uma 
estrela de nêutrons. A matéria situada 
ao redor do núcleo cairá também para 
o centro; porém, devido à sua compo- 
sição química diferente (silício, magné- 
sio, carbono, oxigênio, hélio e, inclusive, 
hidrogênio), ao aquecer e aumentar sua 
densidade, arderá muito rapidamente. 
A energia bruscamente libertada pro- 
vocará uma explosão que ejetará as 
camadas exteriores da estrela. 

O fenómeno poderá observar-se como 
uma explosão de supernova (concreta- 
mente, das chamadas de tipo II, nas 
quais a massa total expelida é várias 
vezes a do Sol e contém uma elevada 
proporção de hidrogênio). A combustão 
total ou parcial das diferentes camadas 
do material lançado para o espaço pro- 
duzirá a síntese de diversos elementos 
químicos que logo se misturarão com a 
matéria interestelar, aumentando seu 
conteúdo nesses elementos. 
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Comparação entre o tamanho da Terra, o de uma anã branca 
e o de uma estrela de nêutrons com a mesma massa. 

A densidade da matéria naquela última 

é da mesma ordem da dos núcleos atômicos. 
Um «buraco negro», formado a partir da mesma estrela, 
apareceria como um ponto apenas perceptível. 


O modelo descrito parece explicar 
tanto as explosões observadas como a 
formação de estrelas superdensas (que 
se identificam com diversos corpos as- 
tronômicos). Mas tudo depende de que 
seja libertada energia suficiente para 
expelir as camadas exteriores ao nú- 
cleo. Se toda a estrela colapsa, não 
haverá explosão nem formação de es- 
trelas de nêutrons. A contração de- 
terminada pela gravitação prosseguirá 
indefinidamente, e se formará o que se 
conhece como um buraco negro. 

O destino das estrelas de massas ini- 
cialmente compreendidas entre quatro 
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e oito vezes a do Sol (chamadas «de 
massa intermediária») também é incer- 
to. Em todas elas se forma um núcleo 
composto de carbono e oxigênio; o ta- 
manho e a estrutura desse núcleo de- 
pendem muito pouco da massa total da 
estrela. À medida que o hidrogênio e o 
hélio se queimam nas camadas que 
rodeiam o núcleo, a massa deste au- 
menta e, quando se torna superior a 
1,4 vezes a do Sol, começa a fundir-se 
e sua temperatura eleva-se. Chega-se 
assim à ignição do carbono, que arde 
por completo e produz uma explosão 
que expele as camadas exteriores da 


estrela. Tal explosão corresponderia 
também aos fenômenos de supernova 
tipo II. 

Este modelo de explosão é conhecido 
pelo nome de supernova de detonação 
do carbono. Os cálculos mais recentes 
demonstram que a parte central da 
estrela colapsa (formando provavel- 
mente uma estrela de nêutrons), en- 
quanto as camadas exteriores são expe- 
lidas (originando uma supernova). 


Anás brancas 


Um pouco mais clara parece a si- 
tuação das estrelas que iniciam sua 
vida com massas três ou quatro vezes 
inferiores à do Sol. O astrônomo polaco 
Paczyúski salientou, em 1970, que 
essas estrelas, ao passar pela etapa de 
gigante vermelha, perdem provavel- 
mente a totalidade do seu invólucro. A 
massa do núcleo é então inferior a uma 
vez e meia a do Sol, o que impedirá 
que colapse posteriormente. A perda do 
invólucro produzirá uma nebulosidade 
bastante densa em torno da estrela. 
Isto parece confirmado pela observação 
das nebulosas planetárias. Trata-se de 
extensos anéis luminosos que rodeiam 
uma estrela central muito pouco bri- 
lhante e muito quente. A luminosidade 
dos anéis deve-se ao fato de absorve- 
rem a radiação da estrela, quase toda 
ultravioleta, e voltarem a emiti-la mais 
fria, sob a forma de radiação visível. 

Os núcleos das nebulosas planetárias 


são talvez estrelas cujo material se 
encontra em condições degeneradas (a 
pressão dos elétrons livres supera em 
muito a das restantes partículas de 
gás), que esgotaram quase por com- 
pleto o hidrogênio e consumiram 
grande parte do hélio. Sua evolução 
posterior é uma contração lenta, acom- 
panhada de esfriamento por diversos 
processos. Os cálculos efetuados até a 
data salientam, com bastante exatidão, 
a colocação no diagrama H-R. dos nú- 
cleos de nebulosas observados. Prevêm 
contração e diminuição da temperatura 
até alcançar certo raio, tanto menor 
quanto maior for a massa da estrela; 
em seguida, esfriamento sem con- 
tração, até que a temperatura seja 
nula em toda a estrela, com o que esta 
desaparecerá como corpo luminoso. 

A última fase do processo de arrefe- 
cimento, na qual o raio não varia, cor- 
responde no diagrama de Hertzsprung- 
Russell à zona das anás brancas. 
Estas são estrelas cuja luminosidade é 
muito menor do que a que têm as da 
sequência principal em igualdade de 
temperatura. Sua estrutura é bem co- 
nhecida: já nos começos da década de 
1930 se calculou a estrutura de estrelas 
com essas características. 

A primeira anã branca descoberta foi 
a companheira de Sírio (Sírio B). Ao 
estudar a órbita de Sírio observou-se 
que a estrela se movia como se fizesse 
parte de um sistema duplo, sem que 
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Nebulosa na constelação do Cisne. 
Supõe-se que a nuvem de gás foi ejetada 
na explosão de uma supernova há cerca de 50 000 anos. 


fosse possível detetar oticamente a terminar sua luminosidade, tempera- 
outra componente do par. Quando fi- tura e massa, viu-se que era uma es- 
nalmente se conseguiu observá-la e de- trela de massa parecida com a do Sol e 
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raio da ordem do da Terra. A sua 
densidade média era de uma tonelada 
por centímetro cúbico. 


A fase de anã branca é uma das 
possibilidades de «morte» das estrelas. 
Para que uma estrela possa estabilizar- 
-se como anã branca e logo extinguir- 
-se lentamente (passando a «anã ne- 
gra» quando sua temperatura é nula), 
é preciso que sua massa seja inferior a 
certo limite. Classicamente, esse limite 
fora fixado em 1,44 vezes a do Sol; 
modernamente, tendo em conta toda 
uma série de correções, varia entre 1,2 
e 1,4 da massa solar. 


Estrelas de nêutrons 
e buracos negros 


Que sucede se uma estrela chega ao 
fim de sua evolução com uma massa 
superior ao limite para uma anã bran- 
ca? Se a isso não se opõe uma força 
suficiente, prosseguirá a contração. O 
efeito disto será duplo: por um lado 
aumentará a temperatura; por outro, a 
pressão devida aos elétrons também se 
tornará cada vez maior. O aumento 
de temperatura tenderá a favorecer a 
combustão de novos elementos; o au- 
mento de densidade, por si só, já 
pode iniciá-la: se esta é suficiente, é 
possível a fusão de núcleos, inclusive 
no zero absoluto de temperatura 
(reações picnonucleares). Estas reações 
provocarão uma avalanche térmica que 
pode produzir a explosão da estrela. 

O aumento da energia dos elétrons 
levará a que núcleos normalmente es- 
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Cúmulo estelar aberto NGC 457, na constelação de Cassiopeia. 
Sua distância em relação ao Sistema Solar é de 8 200 anos-luz. 


p> 


aumentando assim a extensão da sua aberração.» 


«Todos esses corpos, agora invisíveis, estão nos mesmos lugares em que 
foram observados, visto que não se deslocaram desde sua aparição; 
existem, pois, nos espaços celestes, corpos escuros tão consideráveis, e 
talvez mesmo em número tão grande, como as estrelas. Um astro 
luminoso da mesma densidade que a Terra, e cujo diâmetro fosse 
duzentas e cinquenta vezes maior que o do Sol, não deixaria chegar até 
nós nenhum de seus raios, devido à sua atração. Portanto, é possível 
que os maiores corpos luminosos do universo sejam, por tal razão, 
invisíveis. Uma estrela que, não sendo deste tamanho, superasse consi- 
deravelmente o do Sol, diminuiria sensivelmente a velocidade da luz, 


P. S. LAPLACE 


táveis capturem um elétron, transfor- 
mando um próton num nêutron. Este 
processo é conhecido como neutroni- 
zação da matéria. Ao fim de certo 
número de capturas, os núcleos se tor- 
narão instáveis e libertarão nêutrons. 
Quando o número de nêutrons livres 
for grande, se comportarão como um 
gás de características comparáveis às 
do gás de elétrons, cuja pressão pode 
chegar a deter a contração. 

A captura de elétrons pelos núcleos 
favorece a contração por diminuir o 
número e, portanto, também a pressão 
dos primeiros. Algumas anãs brancas 
de massas próximas do limite podem se 
tornar instáveis ao fim de algum tem- 
po, devido, precisamente, à neutroni- 
zação progressiva dos núcleos de certos 


124 


elementos químicos. Ao se contrair de 
novo, poderiam explodir. Este tipo de 
explosões se ajustaria às características 
observadas nas supernovas de tipo I: 
ejeção relativamente escassa (apenas 
frações da massa do Sol) de matéria 
pobre em hidrogênio. Além disso, as 
supernovas de tipo I se manifestam 
inclusive em galáxias elípticas muito 
velhas, onde já cessou a formação de 
estrelas. O processo, pela sua longa 
duração, permitiria franquear o inter- 
valo que medeia entre a época de for- 
mação da última geração de estrelas e 
o momento da explosão. 

Outra possibilidade de colapso para 
uma anã branca estável é a da sua 
massa aumentar. Se ela faz parte de 
um sistema duplo, quando a outra es- 


trela se transforma em gigante verme- 
lha, pelo menos uma parte do seu invó- 
lucro pode ser absorvida pela anã. O 
resultado seria ou uma explosão de 
supernova tipo I ou um colapso, sem 
explosão, originando ambos uma es- 
trela de nêutrons. Tais estrelas podem 
se formar em explosões de corpos maio- 
res, com ejeção de parte da massa des- 
tes, ou em colapsos não explosivos, que 
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requerem uma matéria inicialmente 
bastante fria. 

No entanto, qual é a estrutura de 
uma estrela de nêutrons? Esquemati- 
camente, uma estrela de nêutrons se 
compõe, em primeiro lugar, de uma 
crosta cristalina, formada pelo isótopo 
mais estável do ferro (Fe 56). A me- 
dida que se avança para o interior, a 


estrutura cristalina se mantém mas os 


Galáxia espiral NGC 4725, na Cabeleira de Berenice. 
Na fotografia superior, efetuada a 10 de maio de 1940, 
aparece uma supernova, praticamente extinta na inferior, 


efetuada a 2 de janeiro de 1941. 


núcleos são cada vez mais pesados e 
aparecem entre eles nêutrons livres. 
Quando a densidade já é de uns 100 
milhões de toneladas por centímetro 
cúbico, a estrutura cristalina se dissol- 
ve: converte-se num «líquido» de nêu- 
trons em equilíbrio com alguns prótons 
e elétrons que se neutralizam eletri- 
camente. A densidades ainda maiores 
aparecem todo tipo de partículas ele- 
mentares. 

Tal como no caso das anãs brancas, 
para as estrelas de nêutrons existe um 
limite de massa. Seu valor depende do 
tipo de interação que se suponha entre 
os nêutrons, mas oscila entre uma vez 
e meia e duas vezes a massa do Sol. Se 
uma estrela ultrapassa esse limite, 
nada poderá impedir que se contraia 
indefinidamente: formar-se-a então um 
buraco negro. Este nome se deve ao 
fato da luz emitida pelo astro não 
poder sair de sua zona, já que é retida 
pela enorme atração gravitacional. Um 
raio de luz que passe pelas suas ime- 
diações fica também «apanhado». 

O colapso do buraco negro seria per- 
cebido de modo diferente por dois ob- 
servadores situados, um longe da es- 
trela e, o outro, na superfície desta. Tal 
efeito é conseqgiiência da teoria da re- 
latividade generalizada, de Einstein; 
ambos os observadores veriam reduzir- 
-se o raio da estrela: o observador dis- 
tante, o veria reduzir-se para um valor 
mínimo, que depende da massa do 


astro, o chamado raio de Schwarz- 
schild (igual a duas vezes a massa da 
estrela, multiplicado pela constante 
universal de gravitação e dividido pelo 
quadrado da velocidade da luz). No 
caso do Sol, seria de 2,95 quilômetros. 
Porém o observador situado na super- 
fície da estrela a veria colapsar em 
«queda livre» (movimento acelerado) e 
demorar um tempo finito (e muito cur- 
to) a reduzir-se a um ponto. Entretan- 
to, para o observador distante a queda 
iria sendo retardada à medida que o 
raio da estrela se aproximasse do limi- 
te: o tempo necessário para alcançá-lo 
é infinito, embora a luminosidade da 
estrela se reduza rapidamente e em 
breve esta última deixe de ser visível. 

Os buracos negros são também co- 
nhecidos com o nome de estrelas co- 
lapsadas. Em princípio só poderiam 
ser detectadas a partir das pertur- 
bações do movimento de outras estre- 
las, perturbações induzidas pela sua 
ação gravitacional. Porém a estrela que 
colapsa estará girando, não será perfei- 
tamente simétrica, estará mais ou 
menos magnetizada... Isto determinará, 
no decorrer da contração, a formação 
de uma ergosfera (esfera de trabalho) 
em redor do corpo colapsado. Através 
dela, este último podera comunicar 
energia a partículas que passem pelas 
suas imediações. Os buracos negros 
surgem como uma das mais importan- 
tes reservas de energia do universo. 


Ai 


Incógnitas das galáxias 


e do universo 


Evolução química 


das galáxias 


Se costuma supor que no início da 
vida de uma galáxia esta se compõe de 
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hidrogênio, um pouco de hélio e de 
deutério, e frações menores de outros 
elementos leves. 

Este material procede da etape ante- 
rior de formação do Universo e é a base 
da síntese de todos os elementos quími- 
cos. À primeira geração de estrelas se 
forma com essa composição. 

A medida que em seu interior se 


Estrelas de primeira magnitude (aparente) 


Designação astronômica Constelação 
a Canis majoris Cão Maior 
a Carinae Querena 
a Centauri Centauro 
a Lyrae Lira 
a Bootis Boieiro 
a Aurigae Cocheiro 
B Orionis Orion 
a Canis minoris Cão Menor 
a Eridani Eridano 
a Aquilae Águia 
«x Orionis Orion 
» Centauri Centauro 
w Crucis Cruzeiro do Sul 
x Tauri Touro 
a Scorpii Escorpião 
5 Geminorum Gêmeos 
a Virginis Virgem 
a Cygni Cisne 
a Leonis Leão 
a Piscis australis Peixe Austral 


desencadeiam as diferentes reações ter- 
monucleares, a composição química de 
cada estrela vai variando em diversas 
proporções, que dependem principal- 
mente da espessura das camadas e do 
tempo decorrido. 

Quanto maior for a massa, mais 
longe chegará o processo de síntese e 
mais rapidamente se percorrerão as 
suas etapes. A formação de novos nú- 
cleos atômicos através de cadeias de 
reações recebe o nome de nucleos- 
síntese. 

Ao longo de sua vida, a estrela vai 
perdendo massa; este processo se ace- 
lera nas últimas etapes: tanto se pro- 
duz uma expulsão relativamente «fra- 
ca» (na fase de gigante vermelha) como 
se verifica uma explosão que acaba por 
lançar para o espaço matéria que foi já 
transformada pelas reações termonu- 
cleares. Esta última, já muito mais rica 
em elementos pesados, mistura-se com 
a matéria interestelar existente, en- 
riquecendo-a com esses elementos. A 
seguinte geração de estrelas se formará 
com uma composição química mais di- 
versificada e este processo continuará 
até que cesse a atividade de formação 
de estrelas na galáxia, quer dizer, até 
que a matéria interestelar esteja prati- 
camente esgotada. 

A nucleossíntese à escala galáctica é 
um processo muito complicado: seu re- 
sultado geral é a constituição lenta de 
núcleos de elementos cada vez mais 


pesados; porém, às vezes, os núcleos já 
formados se destruirão ao passar nova- 
mente pelo interior de uma estrela. 

As proporções dos diferentes elemen- 
tos (e também dos isótopos de um 
mesmo elemento) dependem em grande 
medida das reações originadas durante 
as explosões. Trata-se então da com- 
bustão incompleta de diversos «carbu- 
rantes» termonucleares em condições 
muito distantes do equilíbrio. Só muito 
recentemente se empreenderam estu- 
dos quantitativos da evolução química 
de nossa galáxia: por meio deles se 
puderam reproduzir algumas das carac- 
terísticas observadas da distribuição de 
abundâncias dos diferentes elementos 
químicos, mas o número de incógnitas 
que intervêm no problema é tal que a 
precisão dos cálculos só é possível 
quando se trata de explicar algumas 
das abundâncias. 

Os processos de nucleossíntese não se 
limitam à formação de núcleos cada 
vez mais pesados por fusão de outros 
mais leves: as temperaturas necessárias 
são progressivamente mais elevadas e, 
a partir dos 5 bilhões de graus, os 
fótons presentes já começam a desinte- 
grar os núcleos. Quando aumenta a 
temperatura, produzem-se ferro e ele- 
mentos de massas nucleares parecidas. 
Finalmente, um pouco acimá dos 10 
bilhões de graus, o ferro também se 
dissolve, formando-se hélio e nêutrons 
e absorvendo energia. Os elementos 
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mais pesados que o ferro formam-se 
por outra via: mediante capturas su- 
cessivas de nêutrons, com emissões de 
elétrons intercaladas. A produção de 
alguns destes núcleos pesados requer 
capturas de nêutrons com certo inter- 
valo entre cada captura: os núcleos 
iniciais são os da zona do ferro, que já 
devem estar presentes no interior da 
estrela como resultado da síntese em 
gerações anteriores; os nêutrons lhe 
fornecem determinadas reações secun- 
dárias, que se verificam nas diferentes 
etapes da combustão nuclear. Este é o 
denominado processo s (do inglês slow, 
lento). No entanto, para formar outros 
núcleos é preciso dispor de fluxos 
muito intensos de nêutrons: devem 
efetuar-se várias capturas entre cada 
emissão de partículas carregadas. Este 
é o processo r (do inglês rapid). 

A origem de tais fluxos de nêutrons 
levanta um problema ainda não total- 
mente resolvido. Supõe-se que este tipo 
de núcleos pesados se forma a partir de 
matéria muito densa, que capturou elé- 
trons e se «neutronizou»; nas explosões 
estelares, parte dela é lançada para 
o espaço onde, ao expandir-se emite 
elétrons e também nêutrons que 
podem ser capturados de novo. Alguns 
modelos prevêm que mesmo as estrelas 
de nêutrons acabem por ejetar uma 
parte do seu material. Ainda que assim 
se consiga explicar parcialmente as 
abundâncias dos elementos pesados, 
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ficam ainda muitos aspectos por es- 
clarecer. 

Os elementos leves (lítio, berílio e 
boro) levantam uma dificuldade parti- 
cular: não é possível que se produzam 
em quantidade suficiente, mediante 
reações termonucleares no interior das 
estrelas, já que são demasiado «frágeis» 
a essas temperaturas. Podem ser sinte- 
tizados a partir da matéria interestelar, 
quando esta é bombardeada pelos raios 
cósmicos (partículas de energia muito 
elevada). Certos núcleos mais pesados 
já presentes nela (carbono, oxigênio, 
nitrogênio, etc.) podem perder assim 
alguns prótons e nêutrons dando ori- 
gem aos elementos a que nos referimos. 
Este processo também se desenvolverá 
na atmosfera das estrelas, se nelas se 
produziram fluxos suficientes de partí- 
culas muito energéticas (sabemos que 
tal fenômeno ocorre em certa medida 
no Sol): nesse caso, a maior parte do 
lítio se formará por colisões entre nú- 
cleos de hélio. 

Recentemente foi sugerido que a nu- 
cleossíntese destes elementos pode ser 
produzida durante as explosões estela- 
res, nas camadas exteriores do invó- 
lucro da estrela, posteriormente eje- 
tadas. 

Todas essas contribuições ajudam 
a delinear a história da matéria que 
constitui o nosso mundo. Os corpos 
mais familiares (incluindo-nos a nós 
próprios) são formados por átomos que 


Galáxias associadas NGC 4038 e NGC 4039, 

na constelação do Corvo; são do tipo Sc 

e constituem potentes fontes de ondas de rádio. 
Poderia se tratar da colisão de duas galáxias, 


ou então de uma etapa na cisão de uma única galáxia. 


passaram anteriormente pelo interior 
de uma ou de várias estrelas. 


Objetos peculiares na nossa galáxia 


Fora as estrelas mais ou menos «nor- 
mais» e nuvens de gás e de pó, a nossa 


galáxia contém uma multidão de cor- 
pos que ou apresentam características 
pouco usuais ou parecem corresponder 
a etapes não muito bem estabelecidas 
da evolução estelar. 

Certo número de estrelas experimen- 
tam variações periódicas de luminosi- 
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dade. Conhecem-se dois tipos principais 
—cefeides clássicas e variáveis RR 
Lyrae— que diferem em seus períodos 
característicos de pulsação*, sendo as 
do segundo tipo muito mais luminosas. 
O fenômeno de pulsação é atribuído a 
variações, de tipo oscilatório, do raio da 
estrela, que são determinadas por mo- 
dificações na opacidade do invólucro. 
No diagrama de Hertzsprung-Russell 
situam-se na zona das gigantes verme- 
lhas, sobre o «ramo horizontal» dos 
cúmulos velhos. Existem outros tipos 
de estrelas pulsantes, como as d-Scuti, 
relativamente pouco luminosas, que es- 
tão situadas nas proximidades da se- 
qiuência principal. 

As novas são estrelas que apresen- 
tam um aumento brusco de luminosi- 
dade —de duas ou três magnitudes — e 
em pouco tempo voltam ao seu estado 
normal. E um fenômeno que se repete 
depois de alguns anos. 

A explicação atual para as novas é a 
seguinte: trata-se de um sistema este- 
lar duplo, cujas componentes são uma 
anã branca e uma estrela que chegou à 
fase de gigante vermelha e transfere 
parte da sua massa para a primeira. A 
anã branca queimou já todo o seu 
hidrogênio e, provavelmente, também 
parte do hélio e é inerte do ponto de 
vista termonuclear. Mas o material que 
cai sobre sua superfície é rico em hidro- 
gênio e, devido à forte atração gravi- 
tacional, vai formando uma camada 
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muito tensa, estreita; quando a densi- 
dade na base dessa camada de acreção 
é suficiente, iniciam-se as reações de 
combustão do hidrogênio (ciclo CNO). 
Este material arde rapidamente, numa 
avalanche térmica. O correspondente 
aumento da luminosidade do sistema 
origina o fenômeno de nova. Uma vez 
esgotado o combustível, o brilho volta 
a ser normal. No período seguinte 
acumula-se uma nova camada e, 
quando a densidade na sua base é sufi- 
ciente, a nova repete-se. 

Outras estrelas variam a sua lumino- 
sidade muito rapidamente e de modo 
irregular, sendo as oscilações pequenas, 
de apenas uma centésima da luminosi- 
dade média. Tais estrelas são classifica- 
das como eruptivas. O fenômeno foi 
atribuído a instabilidades de tipo ele- 
tromagnético, como as que produzem 
as fulgurações na superfície do Sol, 
ainda que neste caso em maior escala. 

Atualmente tende-se a crer que a 
causa deste fenômeno é a formação e a 
queda parcial, repetidas, de uma nebu- 
losidade ao redor da estrela, a partir de 
matéria ejetada da sua superfície. 

A exploração da galáxia por meio de 
radiotelescópios conduziu, há poucos 
anos, à descoberta dos pulsares. Estes 
são corpos pontuais, com aspecto de 
estrelas muito pouco luminosas, que 
emitem ondas de rádio em impulsos 
que se repetem com um período geral- 
mente da ordem de frações de segundo. 


Se se tenta relacionar estas variações 
com pulsações mecânicas de um objeto 
(por exemplo, variações de seu raio), 
verifica-se que a densidade deste deve 
ser inclusive muito superior à de uma 
anã branca. Os pulsares apareceram, 
assim, como a primeira indicação expe- 
rimental da existência de estrelas de 
nêutrons. Outros dados vieram confir- 
mar esse ponto. Alguns pulsares estão 
situados no centro de nebulosas que se 
formaram, muito provavelmente, a 
partir da explosão de uma estrela. Tal 
é o caso do pulsar do Caranguejo, na 
nebulosa do mesmo nome. Esta última 
se expande e pode-se verificar que o 
centro onde convergem as trajetórias 
coincide com a posição da supernova 
observada no ano de 1054 pelos astrô- 
nomos chineses e japoneses. A veloci- 
dade de expansão concorda também, 
aproximadamente, com um começo da 
mesma nessa data. No lugar onde apa- 
receu a supernova distingue-se atual- 
mente uma estrela de brilho muito 
débil: corresponde à emissão ótica do 
pulsar. Este é, assim, o resíduo, suma- 
mente denso, da explosão de uma es- 
trela cujos restantes fragmentos, dis- 
persos, formam hoje os filamentos da 
nebulosa. 

A identificação dos pulsares como 
estrelas de nêutrons não resolveu todos 
os problemas. As teorias atualmente 
existentes sobre este tipo de estrelas 
não conseguem explicar os períodos dos 


pulsares a partir de oscilações mecâni- 
cas. Na pulsação intervém a rotação do 
astro. Se um corpo que está girando se 
contrai extraordinariamente (e este é o 
caso de uma estrela que colapsa), sua 
velocidade de rotação aumentará tam- 
bém muitíssimo. A gama de velocida- 
des pode ser bastante ampla, sempre 
dentro de valores altos. 

A intensidade da emissão não é a 
mesma em todas as direções, e sim 
depende da orientação em relação ao 
eixo magnético do pulsar. Se este gira 
em torno de um eixo que não coincide 
com o magnético, a radiação emitida 
numa determinada direção variará de 
intensidade, com um período idêntico 
ao de revolução. Os impulsos eletro- 
magnéticos detectados duram em geral, 
aproximadamente, 1/20 de período; 
isso sugere que se trata de estreitos 
feixes de radiação que giram com a 
estrela. O fenômeno lembra o percurso 
do feixe luminoso de um farol. 

Há poucos anos foi posto em órbita 
um satélite artificial equipado com 
instrumentos que permitem detectar 
fontes de raios X: o satélite UHURU. 
Os resultados foram extremamente 
satisfatórios, porque se localizaram 
grande número de pontos —dentro de 
nossa galáxia — que emitem esse tipo 
de radiações, em muitos casos com no- 
tável intensidade. A emissão térmica de 
raios X implica temperaturas de mi- 
lhões de graus que nunca se produzem 
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À esquerda, o quasar 3C-273, fotografado 
com o refletor de 5 m, de Monte Palomar. 
Emite luz visível, ondas de rádio e raios X. 
Julga-se que possa corresponder à explosão 
do núcleo de uma galáxia. 

À direita, o quasar 30-147, 

fotografado com o mesmo telescópio. 


na superfície de uma estrela «normal». 

Daí que, desde então, se venha reali- 
zando uma ativa busca dos «equivalen- 
tes Óticos» das fontes de raios X, isto é, 
de corpos visíveis cuja posição coincida 
com a das fontes. 

O resultado é que, na maior parte 
dos casos, o corpo de procedência é um 
sistema estelar duplo, no qual uma das 
estrelas não emite praticamente luz 
visível. 

Posteriormente foram elaborados 
modelos teóricos da emissão. O mais 
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satisfatório a atribui ao aumento da 
massa da estrela invisível, a expensas 
do invólucro da visível, sendo a pri- 
meira uma estrela de nêutrons. Ao cair 
esta, as partículas se aceleram enorme- 
mente, libertando grande quantidade 
de calor ao chocar contra a sua superfí- 
cie. Deste modo se forma uma espécie 
de atmosfera muito tênue e muito 
quente, emissora dos raios X que 
detectamos. 

Um dos problemas agora levantados 
pelas fontes de raios X é o de que a 


formação de uma estrela de nêutrons 
passa —segundo os modelos existen- 
tes— pela explosão de uma estrela de 
massa superior que ejeta grande parte 
de sua matéria, originando uma super- 
nova. Mas se uma explosão desse tipo 
se produzisse num sistema duplo, um 
dos resultados quase inevitáveis seria a 
ruptura do sistema, com o que obtería- 
mos uma estrela de nêutrons — mas iso- 
lada. A solução parece ser a seguinte: 
se a evolução do sistema levou à for- 
mação de uma anã branca cuja massa 
é apenas ligeiramente inferior ao limite 
de estabilidade para esta classe de es- 
trelas, o início do acréscimo provocará 
seu colapso. 

Se previamente a estrela esfriou bas- 
tante, quase não contém hélio e o co- 
lapso não é excessivamente rápido, a 
neutronização impedirá a explosão e o 
colapso dará lugar a um sistema ade- 
quado. Com a continuação do acrés- 
cimo se formará a fonte de raios X. 

No entanto existe a possibilidade de 
que, pelo menos, algumas das fontes de 
raios X detectadas na galáxia sejam na 
realidade buracos negros. Uma delas, 
Cygnus X-1, parece ter uma massa su- 
perior ao limite de estabilidade para as 
estrelas de nêutrons. O mecanismo de 
emissão seria também o acréscimo, 
neste caso através da ergosfera da es- 
trela colapsada, a partir da outra com- 
ponente do sistema. 

Outro modo de descobrir a existência 


de buracos negros seria a partir das ' 


ondas gravitacionais geradas pelo co- 
lapso. A interação gravitacional se pro- 
paga, como as demais, à velocidade da 
luz; uma perturbação do campo gravi- 
tacional de um corpo originará, portan- 
to, a formação de ondas que, pela debi- 
lidade desta interação, serão em geral 
muito difíceis de detectar. Durante o 
colapso de uma estrela, esta adotará, 
progressivamente, uma forma esférica 
perfeita; a eliminação das assimetrias 
iniciais, a densidades extremamente 
elevadas, provocará alterações muito 
fortes do campo gravitacional, teori- 
camente já no limite do detectável. 
Atualmente, existem várias equipes 
que tentam detectar ondas gravitacio- 


nais, as quais, em princípio, deveriam ; 


proceder sobretudo do centro da galá- 
xia, onde a densidade de estrelas é 
maior e é mais provável o colapso de 
uma delas. Este tipo de investigações 
começou há mais de dez anos, mas até 
agora não se detectou uma só onda 
gravitacional. 


Radiação cósmica galáctica 


O espaço interestelar é sulcado conti- 
nuamente por toda a espécie de partí- 
culas: prótons, nêutrons, elétrons, nú- 
cleos atômicos de todos os tipos... que 
viajam a velocidades enormes, de um 
extremo a outro da galáxia. Esta, con- 
siderada globalmente, funciona como 
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Desvio para o vermelho do espectro dos quasars. 


No gráfico indicou-se, sobre o eixo horizontal, o desvio, 

e sobre o vertical, as magnitudes aparentes desses corpos. 

As linhas a, b e c correspondem, respectivamente, às teorias oscilante, 
expansiva e estática do Universo, porém a informação de que se dispõe 
atualmente é insuficiente para se decidir a favor de alguma delas. 


um imenso acelerador de partículas, 
muito mais potente do que qualquer 
dos construídos pelo homem. Este 
fluxo é canalizado pelo campo magné- 
tico da galáxia; cada partícula enfrenta 
três possibilidades: desintegrar-se es- 


pontaneamente (se é instável), chocar 
com os átomos da matéria interestelar 
e acabar por se incorporar nela de um 
modo ou de outro, ou então escapar da 
galáxia. 

Tomando como base experiências 


efetuadas a partir de balões, foguetes e 
satélites, pôde-se determinar a compo- 
sição da radiação cósmica galáctica e 
as energias de suas partículas. No en- 
tanto, estes dados são influenciados 
pela ação do vento solar, que torna 
bastante incerta a informação no que 
se refere a partículas de energias relati- 
vamente baixas. 

Comparando a composição química 
dos raios cósmicos com a do sistema 
solar, a atenção é despertada pelo fato 
dos elementos relativamente pesados, 
próximos do ferro, serem mais abun- 
dantes na radiação do que nas ime- 
diações da Terra; é também bastante 
mais rica em núcleos leves: lítio, berílio 
e boro. 

Para das nossas observações se dedu- 
zir a composição das fontes da radiação 
cósmica é preciso ter em conta a inte- 
ração desta com a matéria interestelar 
e conhecer a espessura média de maté- 
ria atravessada pelas partículas. Parte- 
-se da hipótese de que os elementos 
leves se teriam formado completa- 
mente no decorrer da propagação da 
radiação, pela fragmentação de núcleos 
de carbono, oxigênio e nitrogênio por 
choques com os de hidrogênio e hélio 
da matéria interestelar. A partir disso 
vê-se que a espessura média de matéria 
interestelar atravessada é de uns 6 gra- 
mas por centímetro quadrado (um 
tubo de um centímetro quadrado de 
secção, que seguisse a trajetória da 


partícula desde a fonte até nós, conte- 
ria esse 6 gramas); este valor indica 
que a radiação cósmica deve ter dado 
várias voltas à galáxia (a matéria inte- 
restelar é extremamente tênue), em 
média, antes de chegar até nós. 

Os cálculos mostram que a compo- 
sição das fontes da radiação cósmica 
corresponde a matéria que passou por 
várias fases de combustão termonu- 
clear, a corpos bastante evoluídos, o 
que parece confirmar a hipótese de que 
os raios cósmicos têm sua origem nas 
explosões de supernovas. Porém, recen- 
temente, foi sugerido que esses raios 
são acelerados pelos campos magnéti- 
cos dos pulsares, ou mesmo pelas er- 
gosferas de estrelas colapsadas. Estas 
duas últimas hipóteses concordariam 
igualmente com a composição química 
inicial calculada. 


Fronteiras do universo: 
«quasars» e radiação de fundo 


Há alguns anos, a análise das ondas 
de rádio procedentes de longínquas re- 
giões do universo conduziu à desco- 
berta de corpos surpreendentes: os 
quasars (QSS: Quasi-Stellar Sources). 
Tratava-se de fontes quase pontuais 
que emitiam um espectro de ondas 
completamente insólito. Analisando-o 
cuidadosamente verificou-se que, na 
realidade, era apenas um espectro 
(distribuição de comprimentos de 
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Esquema do Big-bang. A matéria encontra-se, inicialmente, 
extraordinariamente concentrada e a elevada temperatura. 

Ao continuar a expansão, se condensa em galáxias. 

As galáxias afastam-se umas das outras, o que corresponde à fase atual. 


onda) normal, mas extraordinaria- 
mente deslocado para comprimentos de 
onda maiores. Procurou-se o equiva- 
lente ótico dos corpos e, ao analisar a 
luz emitida por estes, observou-se exa- 
tamente o mesmo fenômeno que nas 
ondas de rádio (luz anormalmente 
«avermelhada»). Este deslizamento dos 
comprimentos de onda da luz emitida 
só podia ser explicado se os quasars se 
afastassem de nós a uma velocidade 
muito próxima da velocidade da luz (o 
fenômeno é igual ao que ocorre quan- 
do, ao afastar-se um carro, ouvimos a 
sua buzina soar mais grave). 

E um fato conhecido que todas as 
galáxias se afastam da nossa a veloci- 
dades tanto maiores quanto maior é a 
sua distância (a explicação é fornecida 
pela teoria da relatividade generaliza- 
da, que prediz uma expansão do uni- 
verso). Aplicando essa lei, os quasars 
se encontrariam nos confins do univer- 
so, no limite do observável. Ao mesmo 
tempo, sua luminosidade deve ser enor- 
me, várias vezes superior à de uma 
galáxia gigante. 

Um pouco mais tarde descobriram-se 
quasars unicamente óticos (QSG: 
Quasi-Stellar Galaxies) que não emi- 
tem ondas de rádio. Suas propriedades 
são análogas às dos quasars ordinários. 
QSS e QSG recebem conjuntamente o 
nome de QSO: Quasi-Stellar Objects. 

Durante os últimos anos foram ela- 
boradas múltiplas teorias sobre a natu- 


reza dos quasars. Deve se ter em conta 
que, por serem os corpos mais distan- 
tes, a luz que deles nos chega é tam- 
bém a mais «antiga». Não somente nos 
situam nos confins espaciais do univer- 
so, como também numa fase mais pri- 
mitiva do mesmo. 

Parece que os quasars possuem uma 
estrutura formada por estrelas e gás. 
Uma possível explicação de sua lumi- 
nosidade é a de que se trata de zonas 
com uma grande densidade de estrelas 
de grande massa, que se chocam e 
colapsam, libertando enormes quanti- 
dades de energia. A este respeito é 
notável a sua semelhança com os nú- 
cleos de algumas galáxias, também 
extraordinariamente luminosos. 

Algumas tentativas de explicação 
atribuem a energia dos quasars à inte- 
ração matéria-antimatéria (um anti- 
próton, por exemplo, tem a mesma 
massa que um próton, mas sua carga 
elétrica é negativa; se interatua com 
um próton, ambos se aniquilam, trans- 
formando em energia toda a sua mas- 
sa). Este modelo está ainda pouco 
elaborado. 

Outro relance para trás na história 
do Universo nos é proporcionado pela 
denominada radiação de fundo. Em 
1966 se descobriu uma emissão de 
ondas de rádio de um comprimento de 
onda de alguns milímetros. Esta ra- 
diação corresponderia à de um corpo 
emissor ideal que estivesse a uma tem- 
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Outra teoria cosmológica: o Universo oscilante. 
A explosão iniciada em cada Big-bang 


chega a um limite máximo, depois do que se produz 


uma contração, seguida de uma nova explosão. 


peratura de, aproximadamente, 3ºK 
(uns -270ºC). Mas o mais notável é 
que a sua intensidade é a mesma, e 
com uma grande exatidão, em qual- 
quer direção do espaço. O fenômeno 
não pode ser atribuído à emissão de 
qualquer corpo particular. A hipótese 
mais verossímil é a da sua origem cos- 
mológica: se trataria do remanescente 
de uma era em que a matéria estava 
muito mais concentrada e o espaço 
cheio de radiação a uma temperatura 
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elevada (esta diminuiu em conseqgiiên- 
cia da expansão). 

A radiação térmica de fundo consti- 
tui um poderoso argumento a favor da 
teoria da explosão inicial do universo 
(a hipótese chamada do big-bang). No 
entanto, que significa aqui «inicial»? Se 
o nosso mundo não se dilata e contrai 
periodicamente (o que sucederá se sua 
densidade for suficiente), a física das 
estrelas colapsadas deixa-nos entrever 
outra perspectiva ilimitada: que sucede 


com a matéria que cai num buraco 
negro? Não surgirá em qualquer outro 
ponto do universo, cuja única conexão 
com o nosso seriam precisamente esses 
corpos ainda pouco conhecidos? Na 
realidade, será o nosso universo o re- 
verso de um buraco negro de outro 
universo? 

Colocou-se também a possibilidade 
de existirem buracos brancos: pontos 
por onde a matéria de outro ou de 
outros universos irromperia no nosso. 
Apesar da polêmica continuar, parece 


que a existência de tais buracos bran- 
cos está excluída, pelo menos em nos- 
sa galáxia. O mais sério candidato a 
buraco branco é o universo em seu 
conjunto. 

Tendo como horizonte estas especu- 
lações mais ou menos aventureiras, o 
nosso conhecimento da matéria torna- 
se cada vez mais seguro: cada novo pro- 
gresso da Física nos faz penetrar um 
pouco mais profundamente no interior 
das estrelas e desenredar um tanto me- 
lhor o torvelinho em espiral das galáxias. 
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Vocabulário 


ANO-LUZ. Distância percor- 
rida pela luz em um ano; 
equivale, aproximadamente, 
a 9,46 trilhões de quilô- 
metros. 


ASTROFÍSICA. Ciência que 
aplica as leis físicas ao es- 
tudo dos corpos celestes. 


CAMPO MAGNÉTICO. En- 
tende-se por campo a re- 
gião do espaço afetada pela 
perturbação criada por uma 
distribuição de massas, car- 
gas elétricas ou outros agen- 
tes físicos. Campo magnético 
é aquele criado pelos 
ímans e por cargas elétricas 
em movimento. 


DISPERSÃO. Separação das 
diversas cores de um raio de 
luz por meio de um prisma 
ou de outro meio adequado. 


ESPECTRO. É o resultado 
da dispersão de um conjunto 
de radiações. Cada substân- 
cia tem um espectro carac- 
terístico associado à sua ca- 
pacidade de absorver ou emi- 
tir energia eletromagnética. 


FOTOMÉTRICO.  Perten- 
cente ou relativo ao fotô- 
metro. 


FOTÔMETRO. Instrumento 
para medir a intensidade da 
luz. 


FORÇA CENTRÍFUGA. 
Força aparente que atua 
sobre todos os corpos que 
giram em redor de um ponto 
ou eixo e que tende a afastá- 
“Jos desse mesmo ponto ou 
eixo. 


ISÓTOPO. Cada um dos nú- 
cleos atômicos de um mesmo 
elemento químico que tem 
diferente massa atômica. Os 
isótopos de um elemento 
possuem o mesmo número 
de prótons, mas diferem no 
número de nêutrons. 


PALEONTOLOGIA. Ciência 
que estuda os seres vivos do 
passado, seu habitat e as 
marcas de sua atividade. 


PULSAÇÃO. Variação perió- 
dica de uma propriedade. 


RADIOTELESCÓPIO. Apa- 
relho capaz de detectar as 
ondas radioelétricas emitidas 
pelos corpos celestes e que 
são inobserváveis com os te- 
lescópios ordinários. 
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